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Re´sume´
La compre´hension de la formation des syste`mes plane´taires, et du syste`me solaire en particulier, est
un des buts premiers en plane´tologie. De nombreuses informations sur les processus ayant eu lieu lors
de la formation des plane´te´simaux sont toujours pre´sentes au sein de la population des petits corps.
Par conse´quent, l’e´tude des aste´ro¨ıdes est de la plus haute importance pour comprendre les me´canismes
de formation plane´taire, et requiert une connaissance solide de leurs proprie´te´s physiques (taille, forme,
densite´, pe´riode de rotation et coordonne´es du poˆle) ainsi que de leurs proprie´te´s de surface (distribution
d’albe´do et mine´ralogie).
Dans ce contexte, j’e´tudie deux principaux aste´ro¨ıdes de la ceinture principale cibles de la mission
Dawn de la NASA : (1) Ce´re`s et (4) Vesta, au moyen d’observations par imagerie et spectro-imagerie a`
haute re´solution angulaire assiste´es par optique adaptative. Mes re´sultats montrent que la plane`te naine
(1) Ce´re`s est diﬀe´rencie´e et que certaines marques d’albe´do pre´sentes a` sa surface pourraient eˆtre com-
pose´es d’un me´lange de glace et de silicates. Une relation entre la topographie et la pente spectrale est
de´tecte´e a` la surface de (4) Vesta, ainsi qu’une relation entre l’albe´do et la pente spectrale. Divers mod-
e`les sont envisage´s, et l’hypothe`se de pre´sence d’un champs magne´tique fossile prote´geant la surface de
l’alte´ration spatiale due au vent solaire est privile´gie´e.
Je de´cris e´galement une nouvelle me´thode d’analyse des proprie´te´s physiques des petits corps util-
isant les images de leur disque apparent ainsi que leurs courbes de lumie`re, et son application sur deux
aste´ro¨ıdes : (2) Pallas et (41) Daphne, permettant la de´termination de leur densite´ de manie`re tre`s pre´cise.
Une discussion sur les biais et erreurs syste´matiques des diﬀe´rentes me´thodes utilise´es dans la commu-
naute´ est propose´e, mettant en avant les avantages de cette nouvelle me´thode. L’e´tude d’un ensemble
d’aste´ro¨ıdes par cette me´thode est envisage´e, aﬁn de fournir une base de calibration aux grands projets
futurs de cartographie du ciel telle que la mission Gaia de l’ESA.
Je pre´sente enﬁn une e´tude dynamique du syste`me trans-Neptunien triple (136108) Haumea et des
eﬀets de mare´es qui s’y produisent. Une caracte´risation des membres de sa famille dynamique est ensuite
re´alise´e et ﬁnalement, je de´cris une tentative d’e´largissement du domaine spectral utile (vers l’infrarouge
moyen) pour contraindre la mine´ralogie des aste´ro¨ıdes par spectroscopie.

Abstract
Our understanding of the origin and evolution of the Solar System and its implication towards the
formation of the early planetesimal has become a primary goal in planetary sciences over the recent years.
In this respect, a considerable amount of information regarding the primordial planetary processes that
occurred during and immediately after the accretion of the early planetesimals is still present among
the population of Small Solar System Bodies. Consequently, studying asteroids is of prime importance
to understand the planetary formation processes, and, ﬁrst and foremost, requires a reliable knowledge
of their physical (size, shape, spin, mass, density, internal structure), and surface properties (albedo
distributions and mineralogy)
Using high angular-resolution adaptive-optics-fed imaging and spectro-imaging observations, I study
two main belt asteroids, targets of the NASA Dawn mission : (1) Ceres and (4) Vesta. I found dwarf
planet (1) Ceres to be likely diﬀerentiated with some high latitude markings consistent with the presence
of water frost on its surface. Relationships between spectral slope and topography on one hand, and
albedo on the other have been found on (4) Vesta’s surface. The hypothesis of a remnant magnetic ﬁeld
shielding (4) Vesta’s surface from space weathering is favored.
Then I describe a new method to analyze the physical properties of small bodies from images of their
apparent disk and their light-curves. I apply it on two asteroids, (2) Pallas and (41) Daphne, allowing
determination of their density to a very precise level. I discuss the biases and systematical errors of
the various methods used nowadays to study physical properties, highlighting the vantages of this new
technique. Its use as a calibrator of asteroid physical properties for future surveys like ESA’s probe Gaia
is mentioned.
Finally, I present a dynamical analysis of the triple Kuiper Belt system (136108) Haumea, with insights
on the tides eﬀects at play ; as well as a characterization of its associated dynamical family. I conclude




“Si vous cherchez la source du fleuve Yoshino, vous la trouverez dans les gouttes d’eau sur la mousse”
dit le proverbe Japonais. C’est exactement ce qui motive l’e´tude des aste´ro¨ıdes : pour comprendre les
syste`mes plane´taires (en particulier le syste`me solaire), il faut remonter a` leur source. Les petits corps du
syste`me solaire repre´sentent les te´moins les plus directs des conditions qui re´gnaient lors de la formation
de notre syste`me solaire. Ainsi, l’e´tude de leur nature physique, distribution, formation et e´volution est
fondamentale pour comprendre la formation des plane`tes, et l’apparition de la vie sur Terre.
Contrairement aux plane`tes, les aste´ro¨ıdes souﬀrent peu (e.g. cryo-volcanisme) ou pas d’e´rosion en-
doge`ne (comme la diﬀe´renciation et les mouvements tectoniques, le vent, les pluies...). Leur e´volution est
gouverne´e par le milieu qui les entoure : interactions gravitationnelles avec les plane`tes, collisions avec
d’autres corps, action du vent solaire et des rayons cosmiques... Alors, la compre´hension des me´canismes
qui gouvernent leur e´volution nous permet de remonter le temps et d’obtenir des contraintes sur les con-
ditions au sein de la ne´buleuse plane´taire a` partir de laquelle se sont forme´es les plane`tes. Ide´alement, les
petits corps nous renseignent sur la re´partition en tempe´rature et en e´le´ments (les abondances), ainsi que
sur les e´chelles de temps de formation plane´taire, les mouvements et migrations depuis la formation du
syste`me solaire jusqu’a` nos jours. La connaissance de leur dynamique d’une part, et de leur composition
de l’autre est alors la clef pour comprendre ce tableau.
L’e´tude de la dynamique des petits corps se base sur les observations astrome´triques, donnant des
positions de re´fe´rences, et sur des mode`les analytiques ou nume´riques d’e´volution des orbites. Celle de
leur composition est principalement re´alise´e graˆce aux mesures spectrophotome´triques permettant d’i-
dentiﬁer les compose´s en surface par comparaison avec des mesures eﬀectue´es en laboratoire. Ne´anmoins,
le nombre de compose´s diﬀe´rents existants permet a` une multitude de compositions distinctes d’expliquer
un spectre donne´. La de´termination de la composition doit donc faire appel a` d’autres contraintes que la
seule spectroscopie (ne donnant acce`s qu’a` la composition de surface). Par exemple, des conside´rations
sur la tempe´rature permettent d’exclure la pre´sence de glace a` la surface des petits corps dans la partie
interne du syste`me solaire. Ou encore, la connaissance de la densite´ d’un corps fourni une contrainte tre`s
forte sur la gamme de mine´raux qui le compose.
Une donne´e fondamentale intervient ici, il s’agit de la connaissance des proprie´te´s physiques (masse,
volume, forme...) des corps e´tudie´s. En eﬀet, leur mesure fourni des informations fondamentales pour
la compre´hension des me´canismes d’e´volution (dynamique entre autres) et de fortes contraintes sur leur
composition. Ainsi, la plupart des densite´s disponibles ont e´te´ mesure´es par analyse de l’orbite mutuelle
d’aste´ro¨ıdes binaires [e.g.Merline et al., 1999] ; les forces non gravitationnelles comme les eﬀets Yarkovsky
et YORP (je reviendrai sur ces eﬀets plus loin) ont e´te´ de´tecte´s et valide´s graˆce a` la mesure des proprie´te´s
de rotation d’aste´ro¨ıdes [e.g. Lowry et al., 2007] ; ou encore l’origine des familles d’aste´ro¨ıdes par collision
a e´te´ valide´e dans le cas de la famille de l’aste´ro¨ıde (4) Vesta par la de´couverte d’un crate`re ge´ant a` sa
surface [Thomas et al., 1997a].
Diverses me´thodes existent aﬁn de de´terminer les proprie´te´s physiques des petits corps (dimensions,
forme...) comme l’e´tude de leurs courbes de lumie`res, l’observation d’occultations stellaires, ou encore
l’imagerie (je pre´senterai en de´tail ces techniques ci-apre`s). Dans le cas des petits corps, leur taille angulaire
limite´e dans le ciel (infe´rieure a` la seconde de degre´) requiert une re´solution ﬁne ; on parle alors de haute
re´solution angulaire. Si j’ai base´ une grande partie de mes travaux sur cette technique c’est parce qu’elle
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Les petits corps du syste`me solaire
Je pre´sente ici quelques ge´ne´ralite´s sur les petits corps du sys-
te`me solaire, avec les de´ﬁnitions qui les accompagnent (par-
tie I.1). Je de´cris ensuite les connaissances actuelles sur la com-
position des petits corps et leurs processus de formation et d’e´vo-
lution (partie I.2). Je termine par une description de quelques
me´thodes d’e´tude de leurs proprie´te´s physiques et de leur com-
position (partie I.3), en lien avec les travaux que je pre´sente dans
cette the`se.
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I.1 Ge´ne´ralite´s sur les petits corps du syste`me solaire
I.1.a Qu’appelle-t-on petits corps ?
Le concept de petits corps est intimement lie´ a` celui de plane`te. En eﬀet, on de´nomme par petits corps
tous les corps ce´lestes qui orbitent autour du Soleil, sans pour autant eˆtre des plane`tes, ni de la poussie`re.
Cette de´ﬁnition est assez large et ﬂoue pour que cette population soit intrinse`quement nombreuse et
disperse´e dans l’ensemble du syste`me solaire.
Hormis les come`tes, dont l’apparition pe´riodique e´tait connue depuis l’antiquite´, le premier petit corps
de´couvert fut (1) Ce´re`s, par Piazzi [1802], alors qu’il observait des champs d’e´toiles pour la construction
d’un catalogue stellaire [pour un re´sume´ de la de´couverte de Ce´re`s et des discussions qui s’en suivirent,
voir Fodera` Serio et al., 2002]. Ce´re`s fut rapidement reconnu comme e´tant la plane`te “manquante”pre´dite
par la loi nume´rique de Titius-Bode a` une distance he´liocentrique d’environ 2.8 Unite´s Astronomiques
(UAs) [voir Neslusˇan, 2004, pour une discussion sur l’inte´reˆt physique d’une telle loi]. Les observations
de suivi de cette nouvelle plane`te re´alise´es dans toute l’Europe amene`rent les de´couvertes d’autres corps,
orbitant le Soleil a` une distance similaire : (2) Pallas (en 1802 par Olbers), (3) Juno (en 1804 par Harding)
et (4) Vesta (en 1807 par Olbers). L’existence de nombreuses nouvelles plane`tes dans la meˆme re´gion posa
alors un proble`me conceptuel quant a` leur origine et leur statut, et celles-ci furent“re´trograde´es”au statut
d’aste´ro¨ıdes (“sorte d’e´toile”) ainsi que sugge´re´ par Herschel [1802]. C’est la meˆme raison (de´couverte de
plusieurs corps de taille similaire a` Pluton dans la ceinture de Kuiper) qui amena l’Union Astronomique
Internationale (UAI) a` reconside´rer la de´ﬁnition de plane`te (et de petit corps) en 2006, excluant ainsi
Pluton des plane`tes du syste`me solaire.
Nous connaissons a` l’heure actuelle pre`s de 450 000 petits corps dans le syste`me solaire. Ces petits
corps sont appele´s come`tes, aste´ro¨ıdes, aste´ro¨ıdes ge´ocroiseurs (Near-Earth Asteroids), troyens, centaures
ou encore objets trans-Neptunien (Trans-Neptunian Objects: TNOs) suivant leurs proprie´te´s orbitales
(voir ci-dessous). Du fait de leur grand nombre et rythme de de´couverte e´leve´, les petits corps ont une
de´signation bien particulie`re. Un nouvel objet rec¸oit tout d’abord une de´signation temporaire, permettant
d’identiﬁer le moment de sa de´couverte, par exemple 1950 DA. Les quatre premiers chiﬀres donnent l’anne´e
de la de´couverte, la premie`re lettre dans quelle quinzaine le corps fut de´couvert (A : du 1 au 15 Janvier,
B : du 16 au 31 Janvier, C : du 1 au 15 Fe´vrier...) et ﬁnalement, la dernie`re lettre indique l’ordre de
de´couverte a` l’inte´rieur de la quinzaine. La lettre “I” n’est jamais utilise´e, et si plus de 25 objets sont
de´couverts, la dernie`re lettre est suivi d’un chiﬀre : A...Z, A1...Z1, ..., An...Zn.
Puis, lorsque son orbite est suﬃsamment bien contrainte pour ne pas perdre sa trace, un nume´ro et
un nom lui est attribue´. Ainsi il est commun d’appeler un petit corps par sa de´signation (e.g 2003 EL61),
puis par son nom, pre´ce´de´ de son nume´ro, e.g. (1) Ce´re`s, (21) Lutetia, (712) Boliviana etc, une fois celui-ci
attribue´.
I.1.b Ou` les trouver ?
La majeure partie des petits corps connus a` ce jour orbite le Soleil dans la re´gion de´limite´e par Mars
et Jupiter (de 1.5 a` 4 UA). On appelle cette re´gion la ceinture principale d’aste´ro¨ıdes. Cette ceinture
ressemble en re´alite´ a` un gros beignet puisque la majorite´ des aste´ro¨ıdes la composant ont un demi
grand-axe compris entre 2 et 3.3 UA et une inclinaison infe´rieure a` 20◦. La re´partition au sein de cet
ensemble n’est pas homoge`ne comme le montre la Fig. I.1. Cette distribution est due aux interactions
gravitationnelles avec les plane`tes ge´antes (principalement Jupiter) et telluriques. Les coupures a` 2.5,
2.82, 2.95 UA sont le re´sultat de re´sonances avec la plane`te Jupiter, qui excite peu a` peu l’orbite des
aste´ro¨ıdes s’y trouvant, augmentant leur excentricite´ jusqu’a` ce que leurs orbites croisent celles de Mars
ou de Jupiter.
Les aste´ro¨ıdes e´jecte´s par re´sonances de la ceinture principale peuvent se retrouver dans l’espace proche
de la Terre. On parle alors d’aste´ro¨ıdes ge´ocroiseurs (Near-Earth Asteroids). Ces aste´ro¨ıdes ne survivent
que peu de temps dans cet environnement ou` les perturbations gravitationnelles dues aux passages re´pe´te´s
pre`s des plane`tes telluriques sont fortes. Ils ﬁnissent par eˆtre e´jecte´s du syste`me solaire ou par tomber
dans le Soleil ou sur une plane`te tellurique (me´te´orites).
De l’autre coˆte´ de la ceinture principale, situe´s aux points de Lagrange L4 et L5 de Jupiter, se trouvent
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Fig. I.1: Distribution des aste´ro¨ıdes dans l’espace des e´le´ments orbitaux (a, e, i). L’e´chelle de couleur va de
l’absence de corps connu (en noir), aux grandes concentrations (en rouge). Les principales familles sont libelle´es,
ainsi que les grandes re´gions de la ceinture principale. Les gaps ou` la densite´ d’aste´ro¨ıdes et proche de ze´ro situe´s
autour de 2.5, 2.82, 2.95 et 3.27 UA sont produits par l’action gravitationnelle de Jupiter (lieu de re´sonances). Il
est a` noter que si ces gaps apparaissent de manie`re franche sur cette figure, ils ne correspondent pas a` des re´gions
de´pourvues d’objet. En effet, une vue de la ceinture principale prise depuis le dessus du plan de l’e´cliptique
montrerait une re´partition homoge`ne des aste´ro¨ıdes.
les aste´ro¨ıdes Troyens. Les forces gravitationnelles combine´es du Soleil et de Jupiter pre´sentent en eﬀet
un minima d’e´nergie pour les aste´ro¨ıdes orbitant le Soleil a` la meˆme distance que Jupiter, mais a` 60◦ de
part et d’autre de celui-ci le long de son orbite.
Viennent ensuite les Centaures et objets trans-Neptunien (Trans-Neptunian Objects: TNOs) qui,
comme le nom de ces derniers l’indique, sont se´pare´s par la plane`te Neptune. Ces corps sont compose´s
majoritairement de glaces, la` ou` les aste´ro¨ıdes sont en grande partie faits de silicates. Notre connaissance
de cette re´gion du syste`me solaire est encore limite´e, le premier TNO ayant e´te´ de´couvert en 1992 :
(15760) 1992 QB1 (et le nombre total d’objets connus est de seulement ∼1300 actuellement). En re´alite´,
le premier TNO de´couvert fut (134340) Pluton en 1931, comme de´ja` mentionne´.
Il me reste a` pre´senter les come`tes et les satellites irre´guliers des plane`tes, qui ont des proprie´te´s
physiques similaires. On appelle come`te tout corps pre´sentant une coma, c’est a` dire un de´gazage puissant
occasionne´ par l’action du Soleil. Les come`tes sont ainsi ge´ne´ralement des petits corps envoye´s sur des
orbites tre`s excentriques, les amenant tour a` tour loin du Soleil, puis proche, ou` la chaleur leur fait
perdre les e´le´ments volatiles qu’ils contiennent. Finalement, si tout corps en orbite autour d’une plane`te
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Re´gions Connus Proportion
(UA) (#) (%)
NEAs ... - 1.5 2151 0.49
Aste´roides 1.5 - 4.5 434440 98.52
Troyens 4.5 - 5.5 2948 0.67
Centaures 5.5 - 30 140 0.03
TNOs 30 - ... 1266 0.29
Total 440945 100
Tab. I.1: Nombre de petits corps connus classe´s par re´gions en fonction de leur distance au Soleil. Cette statistique
est base´e sur la base de donne´e AstOrb : ftp ://ftp.lowell.edu/pub/elgb/astorb.html, tenue a` jour par E.
Bowell, dans sa version du 17 Fe´vrier 2009. L’abondance relative de la ceinture principale par rapport aux autres
re´gions est en partie un biais observationnel : plus la re´gion observe´e est loin de la Terre est plus les petits
corps sont difficiles a` de´tecter (e.g. les TNOs). Et si les NEAs sont proches de la Terre, ils sont la plupart du
temps angulairement proches du Soleil, rendant leur observation ardue. Dernier point, plus les aste´ro¨ıdes sont
petits et moins ils seront brillants, inde´pendamment de la distance. Or, la population des NEAs est constitue´e
principalement de petits aste´ro¨ıdes (quelques kilome`tres maximum).
par les plane`tes ; comme par exemple, les deux satellites nains de Mars, Phobos et Deimos, ou encore
les satellites irre´guliers des plane`tes externes comme Hype´rion (ils se comptent par dizaines autour de
Jupiter et Saturne).
Un des points les plus remarquables des petits corps est leur nombre, et surtout leur taux de de´cou-
verte. Je pre´sente dans la Table I.1 le nombre de petits corps connus au moment ou` j’e´cris ces lignes,
classe´s suivant leur distance au Soleil comme e´nume´re´ ci-dessus. Leur nombre total attend ∼440 000, la` ou`
il y a 200 ans on n’en connaissait aucun ! Ces chiﬀres sont d’autant plus impressionnants si on conside`re
l’acce´le´ration des de´couvertes d’aste´ro¨ıdes : de 1 en 1801 a` 10 en 1949 (de´couverte de Hygiea), 100 en
1968 (aste´ro¨ıde Hekate), 1000 en 1923 (Piazzia) ; pour atteindre 10 000 dans les anne´es 1950 et ﬁnale-
ment passer le cap de 100 000 en 1982 (aste´ro¨ıde Astronautica, comme´morant les 50 ans de la conqueˆte
spatiale).
Non seulement le nombre de petits corps connus augmente de manie`re vertigineuse, mais ce que nous
savons d’eux progresse e´galement. Les premiers 150 ans d’e´tude des aste´ro¨ıdes ont e´te´ de´die´s a` l’e´tude de
leur orbites. Ne´anmoins, environ 5000 aste´ro¨ıdes seulement e´taient nume´rote´s dans les anne´es 1990. Au
de´but 2009 ce chiﬀre atteint 170 000. Ainsi, notre connaissance de leurs orbites (et les e´tudes dynamiques
qui s’ensuivent) a connu une explosion lors des deux dernie`res de´cennies.
Cette explosion a e´galement eu lieu dans notre connaissance de leurs proprie´te´s physiques (masse,
taille, forme, spin) et de leur composition.Ainsi, les premiers spectres dans le visible des aste´ro¨ıdes ont e´te´
obtenus au de´but des anne´es 1970 [McCord et al., 1970], suivis par les spectres dans le proche infrarouge
au de´but 1980. Ces spectres ont pour la premie`re fois permis une caracte´risation de leur surface. Les
grandes e´tudes comme le Small Main-Belt Asteroid Spectroscopic Survey (SMASS) de´marre´es dans les
anne´es 1990 [Xu et al., 1995] nous permettent maintenant d’avoir une vue d’ensemble de la composition
des aste´ro¨ıdes, [entre autres, Bus and Binzel, 2002a,b; Burbine and Binzel, 2002; Binzel et al., 2004].
Notre connaissance des proprie´te´s physiques a e´te´ re´volutionne´e tout d’abord par l’envoi de sonde
aupre`s d’aste´ro¨ıdes, mais aussi de la disponibilite´ de grands te´lescopes sur Terre e´quipe´s d’optique adap-
tative (OA), tels que le W. M. Keck ou le Very Large Telescope (VLT), mais aussi du te´lescope spatial
Hubble Space Telescope (HST). Les nouvelles me´thodes d’analyse des courbes de lumie`re fournissent
e´galement de pre´cieuses informations a` partir de donne´es qui existaient pourtant depuis plusieurs de´-
cades. Je de´cris plus en de´tail les me´thodes d’e´tude des petits corps dans la partie I.3.
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I.2 Formation et e´volution des petits corps
I.2.a Processus de formation
Les plane`tes se forment a` partir de l’agglome´ration du mate´riel de la ne´buleuse entourant les jeunes
e´toiles. Lors de l’eﬀondrement de la ne´buleuse primordiale, celle-ci se condense sous forme d’un disque,
avec une forte concentration en son centre. Lorsque la densite´ du centre devient suﬃsamment importante,
les re´actions thermonucle´aires s’initient et l’e´toile “naˆıt” (commence a` briller). Les poussie`res et le gaz
du disque de la ne´buleuse vont alors se regrouper sous l’action de la gravite´ (il suﬃt d’une petite inho-
moge´ne´ite´ dans la distribution de matie`re pour de´clencher l’accre´tion de matie`re en un point). Le vent
solaire souﬄant les mate´riaux les plus le´gers, les gaz sont majoritairement rejete´s loin de l’e´toile et la
matie`re proche de l’e´toile sera compose´e de roches (silicates) et me´taux (fer...).
La taille des agglome´rats devient de plus en plus importante par croissance successive lors de colli-
sions. L’e´tape ﬁnale de cette croissance est le syste`me solaire tel que nous le voyons aujourd’hui, avec des
plane`tes telluriques proches du Soleil et des plane`tes gazeuses apre`s 5 UA. Les petits corps repre´sentent
une e´tape interme´diaire de cette croissance, ou` les agglome´rats ont une taille de quelques me`tres jusqu’a`
quelques centaines de kilome`tres. La ceinture d’aste´ro¨ıde aurait pu donner naissance a` une plane`te mais
les interactions gravitationnelles de Jupiter (voir Fig. I.1 pour les re´sonances) bloque`rent la croissance des
agglome´rats en agitant les aste´ro¨ıdes : pour que les collisions entre petits corps aboutissent a` des corps
plus grands, il faut que la vitesse relative des deux corps ne soit trop importante. Dans le cas contraire,
la collision serait destructive comme dans le cas des familles d’aste´ro¨ıdes.
La distribution des petits corps a` l’heure actuelle, en particulier la distribution orbitale de la ceinture
de Kuiper, laisse ensuite supposer que l’histoire des premiers millions d’anne´es du syste`me solaire fut
marque´e par la migration des plane`tes ge´antes. Celles-ci se seraient forme´es plus proches du soleil que
ne le laisse supposer leur position actuelle [Levison and Morbidelli, 2003]. Le mouvement des plane`tes
ge´antes a perturbe´ l’ensemble des orbites des petits corps (en de´plac¸ant les zones de re´sonances de´crites
ci-dessus) et ceux-ci purent se former a` des distances he´liocentriques sensiblement diﬀe´rentes que celles
ou` ils sont actuellement observe´s. Ceci pourrait par exemple expliquer la pre´sence des aste´ro¨ıdes de type
M (noyaux de corps parents diﬀe´rencie´s) autour de 2.5 UA : ils se seraient forme´s autour de 1 UA, ou` la
concentration en matie`re dense (y compris la matie`re radioactive) e´tait plus e´leve´e [Bottke et al., 2006].
I.2.b Composition des petits corps
La composition des petits corps e´volue en fonction de la distance au Soleil : les mate´riaux les plus
denses se sont accre´te´s dans le syste`me solaire interne et la quantite´ de mate´riaux volatiles (glaces...)
augmente avec la distance au Soleil. Ainsi, la re´gion de la ceinture principale est domine´e par les corps
faits de silicates, et les TNOs sont majoritairement compose´s de glaces.
Connaˆıtre la re´partition des e´le´ments a` l’heure actuelle dans le syste`me solaire est e´videment de la
plus haute importance aﬁn de remonter aux conditions re´gnant au de´but du syste`me solaire. Depuis l’ob-
tention des premiers spectres visibles dans les anne´es 1970 [e.g. McCord et al., 1970] jusqu’aux catalogues
des dernie`res anne´es [e.g. Burbine and Binzel, 2002], d’e´normes progre`s ont e´te´ faits en se sens. Ainsi, la
re´partition ge´ne´rale des types d’aste´ro¨ıdes (suivant une taxonomie, voir la section I.3.b) est maintenant
acquise (Fig. I.2). De meˆme, la composition de surface des aste´ro¨ıdes de certaines classes pre´cises (A,
S, V...) est maintenant parfaitement comprise, et certaines me´thodes d’analyse spectrale permettent une
de´termination des abondances a` quelques pour-cent. Ne´anmoins, certaines classes e´chappent toujours a`
notre compre´hension (par manque de signatures caracte´ristiques dans leur spectre), c’est malheureuse-
ment le cas des classes les plus peuple´es (e.g. C, D) ; limitant par la` meˆme notre connaissance globale de
cette population.
L’analyse d’une me´te´orite en laboratoire nous permet de de´terminer sa composition exacte. Alors,
relier une classe d’aste´ro¨ıde a` un type de me´te´orite permet de contraindre au mieux la re´partition en
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Fig. I.2: Re´partition des classes taxonomiques (voir la section I.3.b) pour une description de la taxonomie des
aste´ro¨ıdes) dans le syste`me solaire interne. On peut voir une suite de classes (E, S, C, D...) qui dominent tour a`
tour l’ensemble de la population suivant la distance au Soleil. Ceci traduit une lente progression de la composition
majoritaire avec la distance he´liocentrique (Cre´dit : Pr. K. Lang for NASA’s Cosmos).
Fig. I.3: Sche´ma indiquant les liens entre les me´te´orites et les diffe´rentes classes d’aste´ro¨ıdes [suivant la taxonomie
de DeMeo et al., 2009]. Le disque repre´sente les proportions de chute de me´te´orites (liste´es en pour-cent). Pour
chaque type de me´te´orites, je rapporte son nom (e.g. achondrites), la classe d’aste´ro¨ıdes associe´e ainsi que le
spectre visible et proche infrarouge(e.g. type V), la quantite´ de processus thermique subit par la me´te´orite (de
primitive a` fondue puis diffe´rencie´e). Finalement, je montre une image de chaque type de me´te´orites.
I.2.c Processus d’e´volution dynamique
Le principal facteur d’e´volution des petits corps est l’action de la gravite´. Ainsi, les re´sonances avec
les plane`tes jouent un roˆle conside´rable sur l’e´volution orbitale des petits corps, a` l’origine de la popu-
lation des NEAs par envoi continu d’aste´ro¨ıdes de la ceinture principale vers le syste`me solaire interne.
La rencontre entre deux aste´ro¨ıdes va e´galement entraˆıner un le´ger changement d’orbite par interaction
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Diurne Saisonier
Fig. I.4: Sche´ma de principe des effets Yarkovsky et YORP. Les aste´ro¨ıdes e´mettent la chaleur emmagasine´e de
leur coˆte´ illumine´ apre`s un laps de temps (de´pendant des proprie´te´s de la surface), donc dans une autre direction
du fait de leur rotation. Cette e´mission diffe´rentielle est a` l’origine d’un moment de force qui va petit a` petit
changer l’orbite du corps (effet Yarkovsky) et son spin, direction et pe´riode (effet YORP). Comme ces forces
sont non gravitationnelles, elles sont d’autant plus efficaces que les corps sont petits (Cre´dit : Bottke [2007] pour
l’image de gauche).
gravitationnelle.
Si la gravite´ inﬂuence l’orbite des petits corps, leur e´volution physique (e´rosion) est due aux collisions.
En eﬀet, les images que nous ont rapporte´es les sondes spatiales montrent que les aste´ro¨ıdes sont des
corps crible´s de crate`res de toutes tailles [Chapman et al., 1999; Thomas, 1999]. Ces collisions sont a`
l’origine de la cre´ation des familles d’aste´ro¨ıdes, par destruction comple`te du corps parent ou par e´jection
d’une partie seulement comme dans le cas de (4) Vesta [Asphaug, 1997]. La formation des aste´ro¨ıdes
binaires est e´galement impute´e aux collisions. Si une collision n’est pas assez violente pour de´truire les
deux aste´ro¨ıdes, les fragments e´jecte´s peuvent rester en orbite autour du corps fusionne´ et s’acre´ter en
un ou plusieurs satellites [Bottke and Melosh, 1996; Brown et al., 2005, 2006].
La gravite´ et les collisions sont les processus les plus e´vidents et les plus forts. Ne´anmoins, d’autres
eﬀets plus subtils dont on n’a re´alise´ l’importance que depuis peu, œuvrent au sein des petits corps,
comme par exemple les eﬀets Yarkovsky (de´couvert au de´but du sie`cle) et YORP (Yarkovsky-O’Keefe-
Radzievskii-Paddack). Les photons de la radiation thermique des aste´ro¨ıdes exercent une pression sur
l’aste´ro¨ıde (Fig. I.4) et changent ainsi leurs orbites (eﬀet Yarkovsky). Ces meˆmes photons emportent
e´galement une partie du moment cine´tique des aste´roides et modiﬁent alors leurs propie´te´s de rotation
(eﬀet YORP). En raison de la faiblesse de ces eﬀets, ceux-ci inﬂuencent surtout les corps de petite masse
(donc petit diame`tre) et leurs implications ne sont comprises que depuis peu :
• e´volution orbitales des familles d’aste´ro¨ıdes par Yarkovsky [Vokrouhlicky´ et al., 2006].
• formation d’aste´ro¨ıdes binaires par ﬁssion apre`s acce´le´ration due a` l’eﬀet YORP [Walsh et al., 2008]
• forme aplatie de certains aste´ro¨ıdes par mouvements du re´golite induits par la forte pe´riode de
rotation re´sultant de l’acce´le´ration YORP [Ostro et al., 2006]
• formation de paires d’aste´ro¨ıdes [Vokrouhlicky´ and Nesvorny´, 2008] par dissociation de syste`mes
binaires, dont l’eﬀet YORP est probablement le moteur.
I.3 E´tude des petits corps du syste`me solaire
I.3.a Proprie´te´s physiques
On regroupe sous la de´nomination “proprie´te´s physiques” les parame`tres suivant : la masse, la taille,
la forme, le spin (pe´riode & orientation) et l’albe´do. L’obtention de ces parame`tres est fondamentale
pour comprendre la population des petits corps. En eﬀet, les petits corps se perturbent mutuellement par
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particulier Mars, Fienga et al., 2008]. La mesure de leur masse permet ainsi d’ame´liorer les e´phe´me´rides
dont nous disposons, particulie`rement critiques pour l’envoi de sondes spatiales, la pre´diction d’occulta-
tions stellaires... Ensuite, la mesure de la taille et de la forme nous donne acce`s a` la densite´ des corps
(si la masse en a e´te´ de´termine´e). La densite´ va eˆtre le parame`tre le plus contraignant pour la de´termi-
nation de la composition d’un corps, et peut donner des indications sur la structure interne de ceux-ci
[tel que les vides qui les composent: la porosite´, Britt et al., 2002]. L’albe´do est e´galement une manie`re
de contraindre la composition d’un corps. Finalement, la de´termination du spin (le vecteur de rotation, a`
savoir son orientation et la pe´riode de rotation) est ne´cessaire a` la de´termination pre´cise de la taille et de
la forme. La mesure de ces quantite´s nous renseigne sur les collisions souﬀertes par l’aste´ro¨ıde, ou encore
sur l’action des eﬀets non gravitationnels comme YORP.
Je vais maintenant de´crire quelques techniques permettant de mesurer les proprie´te´s physiques des
aste´ro¨ıdes. Le but n’est pas de fournir une liste exhaustive de toutes les techniques, mais plutoˆt de
pre´senter les grandes lignes de celles que j’ai eu l’occasion d’utiliser :
Courbes de lumie`res : historiquement, les aste´ro¨ıdes ont tout d’abord e´te´ observe´s et e´tudie´s par pho-
tome´trie et astrome´trie. La mesure de leur position permet d’ame´liorer la pre´cision sur leurs parame`tres
orbitaux, et les variations photome´triques qu’ils pre´sentent au cours du temps (les courbes de lumie`re)
sont lie´es a` leurs proprie´te´s physiques.
L’information la plus aise´ment extraite des courbes de lumie`re est la pe´riode de rotation. En eﬀet,
celle-ci peut eˆtre directement lue de la pe´riodicite´ des courbes de lumie`re a` une e´poque donne´e ou par
analyse de Fourier sur un ensemble d’observations disperse´es [e.g. Dˇurech et al., 2005]. C’est de cette
manie`re que la plupart des pe´riodes de rotation des petits corps ont e´te´ mesure´es [plus de 3000 a` ce jour,
voir Harris et al., 2008; Warner et al., 2009].
Les coordonne´es du poˆle peuvent e´galement eˆtre de´termine´es [Magnusson et al., 1989]. En com-
parant les courbes de lumie`re provenant de plusieurs oppositions, une ou deux solutions sont calcule´es
[Kaasalainen et al., 2001], associe´es avec un mode`le de forme : suivant la ge´ome´trie du syste`me et des
observations, deux solutions peuvent eˆtre de´termine´es, e´galement probables et ajustant de manie`re e´quiv-
alente les observations, sans qu’il soit possible de discriminer la solution re´elle de la solution ﬁctive. On
peut trouver une synthe`se de toutes les solutions sur le site de l’ observatoire de Poznan1, re´gulie`rement
mise a` jour [Kryszczyn´ska et al., 2007].
A partir de 2001, diverses e´tudes ont de´montre´ qu’il e´tait possible de de´terminer la forme d’aste´ro¨ıdes
en mode´lisant leurs courbes de lumie`re par un mode`le de forme convexe [Kaasalainen and Torppa, 2001;
Kaasalainen et al., 2002a]. Cette me´thode produit une solution unique pour le poˆle de rotation et la
forme si des courbes de lumie`re couvrant plusieurs ge´ome´tries (positions relatives Soleil-Objet-Terre)
sont fournies. L’observation des aste´ro¨ıdes les plus gros pouvant eˆtre aise´ment re´alise´e avec de petit te´le-
scopes (infe´rieurs au me`tre), de nombreux astronomes amateurs ont contribue´ a` l’obtention de courbes
de lumie`re. Cette approche a remporte´ un franc succe`s et un peu plus de 100 aste´ro¨ıdes [voir Kaasalainen
et al., 2002c; Slivan et al., 2003; Torppa et al., 2003; Dˇurech et al., 2007] ont ainsi e´te´ e´tudie´s. Leurs
mode`les et solution de poˆle sont disponibles en ligne sur le site DAMIT2.
Si la comparaison des mode`les obtenus avec les observations provenant d’analyse in-situ a valide´ l’ap-
proche pre´sente´e ci-dessus [e.g. (951) Gaspra par la sonde Galileo, voir la Fig. I.5 adapte´e de Kaasalainen
et al., 2002a], plusieurs points restent e´pineux :
⊲ Comment la forme convexe de´termine´e se compare-t-elle a` la forme re´elle de l’aste´ro¨ıde, a priori
non convexe ?
⊲ Comment la pre´sence de marques d’albe´do inﬂuence-t-elle la de´termination de la forme ? Celle-ci
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Fig. I.5: Comparaison du mode`le de forme de (951) Gaspra obtenu a` partir des images fournies par la sonde
Galileo (a` gauche) et par inversion de courbes de lumie`re (a` droite). Bien que pre´sentant des diffe´rences locales,
les deux mode`les sont similaires, en particulier les dimensions relatives des trois axes (Cre´dit : Kaasalainen et al.
[2002a]).
⊲ La forme de´termine´e ne fourni aucune mesure absolue du volume de l’aste´ro¨ıde, mais juste une
de´termination relative des axes.
Il est e´galement possible d’utiliser les courbes de lumie`re aﬁn de statuer sur la nature binaire des
aste´ro¨ıdes. En eﬀet, si l’aste´ro¨ıde observe´ est en re´alite´ un syste`me binaire, les courbes de lumie`re observe´es
vont eˆtre la superposition de trois composantes : les deux courbes de lumie`re propres a` la rotation de
chaque composante et celle du syste`me complet (avec possibles e´clipses, voir Fig. I.6). Weidenschilling
[1980] avait de´ja` e´voque´ cette possibilite´ aﬁn d’expliquer les courbes de lumie`re du Troyen (624) Hektor
dont la nature binaire a ensuite e´te´ conﬁrme´e par imagerie [Marchis et al., 2006b]. Actuellement, plusieurs
programmes observent de nombreux aste´ro¨ıdes de manie`re routinie`re (avec la contribution d’amateurs)
aﬁn de recenser les syste`mes binaires [e.g. Pravec et al., 2006]. Cette approche est valide pour les syste`mes
binaires ou` la se´paration des composantes est grande devant le diame`tre de chacune sans toutefois eˆtre
trop importante, auquel cas aucune signature de binarite´ ne peut eˆtre de´tecte´e dans les courbes de lumie`re.
Dans le cas des binaires a` contact ou tre`s serre´s, un mode`le de forme non convexe peut parfois mode´liser
les courbes de lumie`re. La pre´sence de grandes facettes planes peut alors indiquer la pre´sence de concavite´
ou sugge´rer la nature binaire de l’aste´ro¨ıde [Kaasalainen et al., 2002b; Dˇurech and Kaasalainen, 2003].
Les courbes de lumie`re fournissent ﬁnalement un moyen direct de de´tecter l’eﬀet YORP. En eﬀet, le
changement de pe´riode induit par YORP est d’une amplitude si faible qu’il est ne´cessaire de comparer
des observations couvrant une pe´riode tre`s grande pour le de´tecter. Seule l’inte´gration de l’eﬀet YORP
sur des milliers de rotations peut ainsi re´ve´ler sa pre´sence. Les courbes de lumie`re ayant e´te´ le moyen
d’e´tude historique des aste´ro¨ıdes, nous avons a` notre disposition des mesures couvrant plusieurs dizaines
d’anne´es. Ceci a permit la de´tection de l’eﬀet YORP sur trois NEAs : (54509) 2000 PH5 [Lowry et al.,
2007], (1862) Apollo [Kaasalainen et al., 2007] et (1620) Geographos [Durech et al., 2008a]. Dans le cas
de (54509) 2000 PH5, la pe´riode de rotation est assez courte (∼ 12 min) pour que l’eﬀet YORP puisse
eˆtre de´tecte´ par d’autres moyens, et des observations radar entre 2001 et 2005 ont conﬁrme´ l’action de
YORP [Taylor et al., 2007]. A part quelques cas similaires a` (54509) 2000 PH5 ; les courbes de lumie`re
sont les seules observations pouvant contraindre l’eﬀet YORP actuellement. Ainsi, la mesure de celui-ci
sur le NEA (25143) Itokawa [Kitazato et al., 2007; Durech et al., 2008b] n’est pas en accord avec la valeur
attendue [Vokrouhlicky´ et al., 2004], imposant une re´e´criture de YORP ou une distribution he´te´roge`ne
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Fig. I.6: Exemple de de´tection de la nature binaires de deux aste´ro¨ıdes par analyse de courbes de lumie`re.
A gauche, on remarque la superposition des contributions de la re´volution (en bas, seule) et de la rotation (en
haut, courbe de lumie`re telle qu’observe´e) des aste´ro¨ıdes du syste`me. La partie de droite pre´sente les configurations
orbitales (e´clipses) du syste`me double a` l’origine des fortes chutes d’intensite´ pre´sentes dans les courbes de lumie`re
(Cre´dit : Kaasalainen et al. [2002a] et Pravec et al. [2006]).
A l’heure actuelle, l’e´tude des courbes de lumie`re s’oriente vers une distribution plus e´parse des
donne´es. En eﬀet, les grands projets d’e´tude de la sphe`re ce´leste dans son ensemble comme Gaia [Mignard
et al., 2007] et Pan-STARRS (Panoramic Survey Telescope and Rapid Response System) [Jedicke et al.,
2007] vont fournir de nombreuses mesures du ﬂux des aste´ro¨ıdes. Ne´anmoins, ces mesures ne seront pas
condense´es comme c’est le cas pour les courbes de lumie`re actuelles, mais eˆtre disperse´es sur une grande
pe´riode temporelle. Dˇurech et al. [2005] ont montre´ qu’il sera possible de de´terminer pe´riode de rotation,
coordonne´es du poˆle et forme grossie`re (ellipso¨ıde tri-axial) a` partir de ces observations d’une manie`re
similaire a` l’inversion actuelle des courbes de lumie`re. Les simulations laissent espe´rer la de´termination
des proprie´te´s physiques d’environ 105 aste´ro¨ıdes (jusqu’a` une taille de quelques kilome`tres) apre`s 10 ans
de collecte de donne´es.
Occultations stellaires : avant l’ave`nement du Hubble Space Telescope (HST) et des te´lescopes
e´quipe´s d’optique adaptative, les occultations e´taient la seule manie`re de re´soudre spatialement le disque
d’un aste´ro¨ıde. Le principe en est relativement simple : on peut pre´dire quand un aste´ro¨ıde va passer
devant une e´toile suﬃsamment brillante pour eˆtre observe´e avec de petits te´lescopes (Fig. I.7, a` gauche).
Lors du passage de l’aste´ro¨ıde devant l’e´toile, celle-ci va disparaˆıtre pendant quelques secondes, suivant
la taille de l’aste´ro¨ıde. La dure´e de l’e´ve´nement peut eˆtre relie´e a` une longueur paralle`le au mouvement
de l’aste´ro¨ıde, en conside´rant sa vitesse au moment de l’occultation. On appelle cette longueur une corde.
Ainsi, si plusieurs personnes situe´es a` diﬀe´rents endroits sur Terre (disperse´s perpendiculairement a` la
trace de l’occultation) observent le phe´nome`ne, on peut avoir une mesure de la taille et de la forme
de l’aste´ro¨ıde au moment de l’occultation (Fig. I.7, a` droite). Les occultations fournissent au passage un
moyen direct de sonder l’espace environnant d’un aste´ro¨ıde : l’observation d’occultations dites secondaires
re´ve`le la pre´sence d’un satellite (comme dans le cas de Kalliope et Linus, voir Fig. I.7). Ne´anmoins, ces
phe´nome`nes n’e´tant que peu courant, la conﬁrmation de la pre´sence du satellite peut se re´ve´ler proble´-
matique, et l’e´tude de son orbite impossible.
Toutefois, pour qu’une occultation puisse eˆtre exploitable, c’est a` dire pour qu’elle contraigne la
taille de l’aste´ro¨ıde, il faut que plusieurs cordes suﬃsamment espace´es aient e´te´ observe´es. Or, obtenir
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Fig. I.7: A gauche : Exemple de pre´diction d’occultation d’une e´toile par l’aste´ro¨ıde (52) Europa visible depuis
l’Europe. L’e´toile a une magnitude visuelle d’environ 8.5 et la chute attendue du flux s’e´le`ve a` 3.5 mag. pendant
10 secondes. Cet e´ve`nement pourrait eˆtre suivi par de nombreux amateurs disposant de petits te´lescopes et
chronome´trant le phe´nome`ne a` partir d’observations visuelles ou a` l’aide d’une came´ra CCD (Cre´dit : E. Goffin
pour l’IOTA). A droite : Cordes observe´es lors d’une occultation stellaire par (22) Kalliope (en bleu). Les cordes
vertes repre´sentent l’occultation de la meˆme e´toile par Linus, le satellite de (22) Kalliope. Les cordes en pointille´s
sont les cordes dites ne´gatives, pour lesquelles aucune chute de flux n’a e´te´ reporte´e. (Cre´dit : Descamps et al.
[2008]).
plusieurs cordes signiﬁe avoir plusieurs observateurs couvrant l’e´ve´nement. Comme chaque occultation
va eˆtre observable depuis un endroit diﬀe´rent sur Terre, il faut soit des te´lescopes mobiles (donc petits),
soit un re´seau e´tendu d’observateurs (donc des amateurs avec de petits te´lescopes). L’utilisation de petits
te´lescopes limite fortement le nombre d’e´toiles pour lesquelles une occultation peut eˆtre observe´e, donc
le nombre total d’occultations pour un aste´ro¨ıde donne´.
Supposons maintenant qu’une occultation ait e´te´ observe´e par de nombreuses personnes (les amateurs
fournissent l’e´norme majorite´ des observations d’occultation). Plusieurs cordes sont alors disponibles,
ainsi que des rapports de non occultation (Fig. I.7, traits pointille´s). La qualite´ de la mesure de la taille
de l’aste´ro¨ıde va alors de´pendre de deux facteurs :
◦ de l’incertitude sur l’instant de disparition et de re´apparition de l’e´toile (la dure´e de l’e´ve´nement).
◦ de la pre´cision sur le temps absolu de l’occultation (l’heure de l’e´ve´nement).
Le premier point contraint la taille de la corde et le second sa position sur le ciel. L’eﬀet de l’incertitude sur
la dure´e est le plus simple a` comprendre : plus l’aste´ro¨ıde est grand et plus l’occultation dure longtemps.
Ainsi, une erreur de timing de 1 seconde sur une occultation durant the´oriquement 10 secondes introduit
une erreur de 10% sur la taille de l’aste´ro¨ıde pour la corde conside´re´e. Actuellement, un nombre croissant
d’astronomes amateurs posse`de des came´ras CCD qui permettent une de´termination pre´cise de la dure´e
de l’e´ve´nement. Ne´anmoins, les occultations passe´es (et encore de nombreuses cordes observe´es de nos
jours) ont e´te´ chronome´tre´es en regardant l’e´toile disparaˆıtre et re´apparaˆıtre a` l’oeil nu. Quand on sait que
le temps moyen de re´action d’un humain est d’environ une seconde, on peut s’interroger sur la pre´cision
atteignable. Le second point concerne notre capacite´ a` mesurer la forme de l’aste´ro¨ıde. Si l’heure pre´cise
de l’e´ve´nement est rapporte´e correctement par tous les observateurs, alors le contour extrait des cordes
correspond a` la forme projete´e de l’aste´ro¨ıde dans le plan du ciel. Toutefois, cette information n’est pas
toujours de´termine´e de manie`re aussi pre´cise que de´sire´. Si l’utilisation du GPS devient courante de nos
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Modèle de forme du primaireObservations à Arecibo
Primaire
Secondaire
Fig. I.8: A` gauche : exemples d’images de´lai-Doppler du NEA binaire 1999 KW4. Ces images se lisent comme
suit : le de´lai (donc la distance) augmente du haut vers le bas : les points les plus proches sont les plus hauts. la
fre´quence (vitesse) augmente de gauche a` droite ; le syste`me tourne alors dans le sens direct, puisque les parties qui
s’approchent de nous sont a` droite et celles qui s’e´loignent a` gauche. A` droite : mode`le de forme du corps primaire
de 1999 KW4. Les images radar permettent de de´tecter les concavite´s. On remarque ici une bosse e´quatoriale,
probablement due a` des mouvements du re´golite des poˆles vers l’e´quateur (Cre´dit : figure adapte´e de Ostro et al.
[2006]).
de ces incertitudes est qu’il est courant de ne pas interpre´ter la forme observe´e (probablement entache´e
d’erreurs) mais plutoˆt d’ajuster une ellipse sur l’ensemble des cordes [on assimile de fait l’aste´ro¨ıde a` un
ellipso¨ıde tri-axial, voir Millis and Dunham, 1989]. Ceci fourni une mesure de la taille projete´e ainsi que de
l’orientation de l’aste´ro¨ıde au moment de l’occultation. Aﬁn de de´terminer les coordonne´es du poˆle et la
dimension des trois axes de l’aste´ro¨ıde, il est ensuite ne´cessaire de disposer d’au moins trois occultations
[Drummond and Cocke, 1989].
En prenant en compte la diﬃculte´ d’obtenir plusieurs occultations convenablement observe´es pour
un aste´ro¨ıde, les occultations stellaires ne constituent pas un moyen eﬃcace de de´terminer les proprie´te´s
physiques des aste´ro¨ıdes (a fortiori alors que la forme y est re´duite a` un ellipso¨ıde). Ne´anmoins, elles se
re´ve`lent pre´cieuses une fois combine´es avec d’autres techniques. Par exemple, les occultations peuvent
eˆtre utilise´es pour attribuer une e´chelle aux mode`les de forme obtenus par inversion de courbes de lumie`re
(au part ailleurs sans dimension absolue, voir ci-dessus). Elles peuvent e´galement eˆtre combine´es avec des
images (obtenues par OA par exemple) pour apporter une contrainte supple´mentaire sur la taille.
Radar : l’observation radar d’un aste´ro¨ıde consiste a` projeter un signal radiome´trique vers l’aste´ro¨ıde,
puis a` mesurer la distribution en fre´quence de l’e´cho renvoye´ [Ostro et al., 2002].
Les premiers observables d’une telle ope´ration sont le de´lai (temps) entre l’e´mission et la re´ception
du signal radio et la fre´quence Doppler (vitesse) du signal rec¸u (le long de la ligne de vise´e). L’obser-
vation radar fourni donc une mesure de la distance ainsi que de la vitesse de l’aste´ro¨ıde a` un instant
donne´. La pre´cision sur le de´lai atteignant la dizaine de microsecondes, et celle de la fre´quence Doppler
le centie`me de Hertz, leur mesure contraint tre`s fortement l’orbite de l’objet. Cette astrome´trie radar
est particulie`rement importante pour l’observation des NEAs : ceux-ci ne peuvent eˆtre en eﬀet observe´s
que durant une courte pe´riode. Une erreur trop importante sur leur orbite peut alors entraˆıner leur non
observation apre`s de´couverte. Ostro et al. [2002] ont montre´ que la qualite´ des e´phe´me´rides des NEAs
incluant les observations radar est plusieurs dizaines (voire centaines) de fois supe´rieure a` celle n’incluant
que les mesures optiques (astrome´trie seule).
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Ensuite, la forme, la taille et les proprie´te´s de rotation des aste´ro¨ıdes peuvent e´galement eˆtre de´ter-
mine´es en e´tudiant les images de´lai-Doppler (temps-fre´quence) de l’objet. Je pre´sente de telles images
dans la Fig. I.8 (a` gauche), obtenues au radio te´lescope d’Arecibo. On remarque ici une de´ge´ne´rescence
des images de´lai-Doppler : tous les points de l’aste´ro¨ıde situe´s a` e´gale distance de la Terre et posse´dant
la meˆme vitesse vont eˆtre repre´sente´s au meˆme point.
La me´thode pour de´terminer la forme va alors eˆtre une inversion d’une suite d’images de´lai-Doppler
permettant de lever cette de´ge´ne´rescence. Le re´sultat d’une telle inversion est pre´sente´ en Fig.I.8 (a`
droite), dans le cas du NEA double 1999 KW4. Ici, et contrairement a` l’inversion de courbes de lumie`re
optiques, les images radar sont sensibles aux concavite´s, et les mode`les de forme ne sont pas limite´s
aux enveloppes convexes. Ces mode`les permettent une e´tude de´taille´e de la stabilite´ des orbites pour les
aste´ro¨ıdes binaires [Scheeres et al., 2006], utile pour la compre´hension des me´canismes de formation et
d’e´volution des syste`mes binaires dans le syste`me solaire interne [Walsh et al., 2008] et pour la planiﬁca-
tion de missions spatiales.
Imagerie a` haute re´solution angulaire : avec l’apparition de l’optique adaptative et du HST dans
les anne´es 1990, les premie`res images du disque apparent d’aste´ro¨ıdes ont pu eˆtre re´alise´es [Saint-Pe´
et al., 1993a,b]. La construction de grands te´lescopes au sol comme le W. M. Keck et le VLT a ensuite
rendu possible l’observation d’un grand nombre d’aste´ro¨ıdes [environ 200 aste´ro¨ıdes peuvent eˆtre observe´s
ainsi selon Marchis et al., 2006a]. Ces observations sont extreˆmement importantes car elles fournissent
un moyen direct et eﬃcace de mesurer la taille, la forme et les coordonne´es du poˆle d’un corps ce´leste
(Fig. I.9). Je de´taille la manie`re d’obtenir ces informations dans le chapitre III.
A l’origine, seuls (1) Ce´re`s et (4) Vesta ont e´te´ e´tudie´s en raison de leur grands diame`tres angulaires
respectifs (autour de 0.5′′), de´bouchant sur les premie`res de´terminations ﬁables de leurs tailles [e.g. Drum-
mond et al., 1998; Zellner et al., 1997; Thomas et al., 1997b]. L’utilisation de techniques de reconstruction
d’images (tels que la de´convolution, voir chapitre III.1) a ensuite permis d’ame´liorer la re´solution angu-
laire maximale atteignable ; et l’e´tude de corps plus petits [e.g. Storrs et al., 1999; Marchis et al., 2006a] a
pu eˆtre re´alise´e. Ces techniques sont d’un inte´reˆt crucial pour d’une part e´tudier les aste´ro¨ıdes plus petits
et d’autre part de´crire leur forme de manie`re aussi de´taille´e que possible. Par exemple, la forme bilobe´e
de (216) Kleopatra fut rapporte´e a` partir d’observations radar [Ostro et al., 2000] et optiques assiste´es
par OA [Hestroﬀer et al., 2002], sans pouvoir eˆtre observe´e avec le HST [Storrs et al., 2005].
Les images re´ve`lent e´galement la surface des corps observe´s. Il est ainsi possible de construire des
cartes d’albe´do de leur surface [Binzel et al., 1997; Li et al., 2006a]. L’e´tude de ces cartes (combine´es avec
la topographie, la composition...) peut apporter des informations primordiales sur les corps. Par exemple,
l’e´tude de cartes de couleurs combine´es avec la topographie de (4) Vesta a permis a` Thomas et al. [1997a]
de conclure que la de´pression situe´e au poˆle sud de l’aste´ro¨ıde e´tait le vestige d’un crate`re d’impact ge´ant,
dont les bords montrent une coupe des diﬀe´rentes couches internes de (4) Vesta.
L’imagerie fourni e´galement un moyen ﬁable de de´tecter et d’e´tudier la multiplicite´ des aste´ro¨ıdes
(Fig. I.9). Avec les instruments et les techniques d’analyse actuels, on peut en eﬀet de´tecter des com-
pagnons dont la brillance est jusqu’a` 8-9 magnitudes plus faible (soit un satellite de seulement quelques
kilome`tres orbitant un aste´ro¨ıde de la ceinture principale d’un diame`tre de ∼150-200 km). La pre´cision
astrome´trique atteignable (de l’ordre de la dizaine de milli-secondes de degre´ (mas)) permet une e´tude
de´taille´e de l’orbite mutuelle d’un syste`me double, fournissant ainsi la masse totale du syste`me.
Le premier aste´ro¨ıde binaire ainsi de´tecte´ depuis la Terre fut (45) Eugenia a` partir du CFHT [Merline
et al., 1999]. Depuis, environ une trentaine de syste`mes binaires ont e´te´ image´s, y compris des syste`mes
triples [e.g. Marchis et al., 2005a], des TNOs [e.g. Brown et al., 2005, 2006] et un NEA [Merline et al.,
2008]. Ces syste`mes ont ensuite e´te´ re´gulie`rement observe´s et leurs orbites contraintes [e.g. Marchis et al.,
2008a,b]. L’e´tude des syste`mes multiples est de la plus grande importance puisqu’elle permet la de´termi-
nation de la densite´ des aste´ro¨ıdes. Le volume est de´termine´ a` partir des images re´solvant spatialement
le disque apparent de l’objet principal, et la masse graˆce a` l’orbite du satellite [Marchis et al., 2005b].
Il est e´galement possible de de´terminer la masse des aste´ro¨ıdes les plus gros en e´tudiant leur perturba-
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A B C
Fig. I.9: Quelques exemples d’images d’aste´ro¨ıde. En A, une image obtenue au W. M. Keck re´duite et de´convolue´e
de (511) Davida, montrant sa forme irre´gulie`re. En B, l’aste´ro¨ıde (45) Eugenia et son satellite, Petit-Prince lors
de sa de´couverte au CFHT. En C, le premier syste`me triple de´couvert : (87) Sylvia au VLT. (Cre´dit : Marchis
et al. [2006a, A], Merline et al. [1999, B] et Marchis et al. [2005a, C]).
re´alise´es sur petits aste´ro¨ıdes (dont la gravite´ est trop faible) et les syste`mes binaires fournissent ainsi la
plupart des de´termination de masse et densite´.
Mesures in-situ : on de´nomme par observations in-situ les mesures re´alise´es par une sonde en orbite
autour d’un corps ou lors d’un survol (fly-by). La premie`re rencontre de ce type eut lieu en Octobre 1991
entre la sonde Galileo en route vers Jupiter et l’aste´ro¨ıde (951) Gaspra [Helfenstein et al., 1994]. Un peu
plus tard, en Aouˆt 1993, Galileo survola un autre aste´ro¨ıde, (243) Ida, de´tectant ainsi le premier satellite
connu a` un aste´ro¨ıde, Dactyl [Belton and Carlson, 1994].
Les images a` tre`s haute re´solution spatiale fournies par ces survols ont comple`tement change´ la com-
pre´hension des aste´ro¨ıdes [e.g Sullivan et al., 2002]. Ainsi, la forme des crate`res observe´s par Galileo
durant les survols des deux aste´ro¨ıdes de type S (951) Gaspra et (243) Ida est radicalement diﬀe´rente de
celle des crate`res vus par NEAR Shoemaker lors du survol de (253) Mathilde en Juin 1997 [Veverka et al.,
1997; Chapman et al., 1999; Cheng and Barnouin-Jha, 1999]. L’origine de cette diﬀe´rence est attribue´e
a` un me´canisme de formation diﬀe´rent des crate`res : par e´jection dans le cas des types S (Gaspra) et
par compaction dans le cas des types C (Mathilde) [Housen et al., 1999]. L’ide´e sous-jacente est que la
structure interne des aste´ro¨ıdes est distincte suivant leur type, les types C pre´sentant une porosite´ bien
plus importante [voir e´galement Britt et al., 2002].
Une seconde e´tape fut franchie avec le lancement de sondes de´die´es a` l’e´tude des aste´ro¨ıdes. Il ne
s’agissait plus de ne re´aliser qu’un simple survol, mais de mettre la sonde en orbite aﬁn d’e´tudier inte´-
gralement l’aste´ro¨ıde. Il s’agit des sondes NEAR Shoemaker et Hayabusa qui ont orbite´ les NEAs (433)
Eros [Cheng, 2002] et (25143) Itokawa [Fujiwara et al., 2006] pendant un an et trois mois respectivement.
Ces missions ont mis en e´vidence d’importantes diﬀe´rences structurelles entre les deux aste´ro¨ıdes, pouvant
eˆtre extrapole´es a` l’ensemble des aste´ro¨ıdes. Le petit (25143) Itokawa est un rubble-pile, c’est a` dire un
agglome´rat de matie`re tenu par la gravite´, mais sans cohe´sion ; au contraire de (433) Eros. L’existence de
rubble-pile avait e´te´ suppose´e mais seule une mission spatiale pouvait en apporter la preuve. La surface
de (433) Eros est recouverte de re´golite, comme la Lune, et les survols eﬀectue´s par Galileo le laissait
attendre. En revanche, celle de (25143) Itokawa est recouverte de gros blocs, et le re´golite se concentre
dans les endroits a` plus forte gravite´. [voir Miyamoto et al., 2007, pour une e´tude des me´canismes de
transport de re´golite]. Cette diﬀe´rence de structure en surface semble eˆtre ge´ne´rale et de´pendante de la
taille et du type d’aste´ro¨ıde [voir Benner et al., 2008].
Si la plupart des mesures re´alise´es in-situ sont les meˆmes que celles de´crites ci-dessus (courbes de
lumie`res durant l’approche, images lors du passage au plus pre`s), leur re´solution est sans comparaison
avec celle atteignable depuis la Terre [e.g. Demura et al., 2006]. La proximite´ de l’objet d’e´tude permet
e´galement d’autres mesures, irre´alisables depuis la Terre. Par exemple l’altime´trie par mesure laser ou
radar, spectrome´trie X et γ [permettant une de´termination de la composition Cheng, 2002], ou encore
mesures de la magne´tosphe`re (parmi d’autres). Les missions spatiales fournissent e´galement une informa-
tion fondamentale : la masse. En eﬀet, a` partir de la de´ﬂection enregistre´e lors du survol ou des proprie´te´s
orbitales de la sonde, on peut de´duire la masse de l’aste´ro¨ıde (et sa densite´ a` partir de la mesure de son
21
CHAPITRE I. LES PETITS CORPS DU SYSTE`ME SOLAIRE
volume). Les densite´s de (433) Eros et (253) Mathilde font ainsi re´fe´rence pour la densite´ des classes S et
C.
Les mesures in-situ fournissant une information de premier ordre, il est maintenant courant de pre´voir
un survol d’aste´ro¨ıde dans le cadre d’une mission plane´taire comme e.g. (2867) Steins et (21) Lutetia par
la sonde Rosetta. La prochaine mission de´die´e a` l’e´tude des aste´ro¨ıdes est la sonde Dawn qui orbitera
(4) Vesta en 2011 puis (1) Ce´re`s en 2015 [Russell et al., 2004]. Pour la premie`re fois, des aste´ro¨ıdes de
taille conse´quente seront e´tudie´s ; le plus gros aste´ro¨ıde survole´ jusqu’a` pre´sent e´tant (253) Mathilde avec
un rayon moyen de 26 km. Il est attendu beaucoup de cette e´tude de proto-plane`tes quant a` notre com-
pre´hension de la formation des aste´ro¨ıdes et plane`tes terrestres et de l’histoire primordiale du syste`me
solaire [Cellino et al., 2006]. Enﬁn, la prochaine e´tape dans la compre´hension des aste´ro¨ıdes et leur lien
avec les me´te´orites est l’obtention d’un e´chantillon et son retour sur Terre pour analyse. A` ce sujet, on
peut mentionner la tentative de l’agence spatiale Japonaise qui a envoye´ avec succe`s la sonde Hayabusa
autour du petit NEA (25143) Itokawa [Fujiwara et al., 2006]. Le but de la mission e´tait d’e´tudier sur place
les proprie´te´s de ce petit aste´ro¨ıde, puis de rapporter un e´chantillon de sa surface sur Terre. Si la premie`re
partie de la mission a e´te´ un succe`s complet, et les re´sultats obtenus sont les seuls a` notre disposition sur
un rubble-pile [e.g. Miyamoto et al., 2007], le retour d’e´chantillon semble compromis. En eﬀet, seule une
des trois roues a` re´action de la sonde (controˆlant son orientation) est encore en fonctionnement, rendant
le retour sur Terre de la sonde diﬃcile.
I.3.b Composition de surface
Les premie`res e´tudes mine´ralogiques des aste´ro¨ıdes se sont appuye´es sur leurs couleurs (spectroscopie
a` tre`s basse re´solution spectrale), puis les premiers spectres dans le visible ont e´te´ obtenus dans les
anne´es 1970, permettant l’identiﬁcation de pyroxe`nes a` la surface de (4) Vesta stimulant ainsi les e´tudes
de composition [McCord et al., 1970]. L’ouverture au proche infrarouge suivi au de´but des anne´es 1980,
avec la de´couverte d’une bande autour de 3 µm dans le spectre de (1) Ce´re`s, associe´e a` de la glace d’eau
[Feierberg et al., 1980].
Les diﬀe´rentes mesures spectroscopiques ont rapidement montre´ une grande diversite´ de spectres
dans le visible. Une classiﬁcation fut alors cre´e´e (appele´e taxonomie) permettant d’identiﬁer les types
d’aste´ro¨ıdes pre´sents. La premie`re taxonomie fut base´e sur les couleurs visibles des aste´ro¨ıdes [Tholen
and Barucci, 1989]. Ces couleurs s’obtenaient “facilement” par photome´trie avec les te´lescopes des anne´es
1980. Avec la disponibilite´ d’un nombre de plus en plus important de spectres visibles, Bus and Binzel
[2002a] cre´e`rent une nouvelle taxonomie, comprenant plus de classes pour mieux rendre compte des
subtiles absorptions pre´sentes dans les spectres, non de´tecte´es par photome´trie.
Ainsi, la taxonomie des aste´ro¨ıdes a peu a` peu e´volue´ et elle se base maintenant sur les spectres dans
le visible et le proche infrarouge [DeMeo et al., 2009]. Cette dernie`re taxonomie en date est donc la plus
comple`te, puisqu’elle se base sur un plus grand intervalle spectral. Je pre´sente dans la Fig. I.10 les 24
classes qu’elle contient. Dans ce manuscrit, j’utiliserai donc toujours cette taxonomie pour re´fe´rencer les
diﬀe´rents aste´ro¨ıdes que j’ai e´tudie´s.
Si les taxonomies sont d’un inte´reˆt pratique e´vident pour classer les aste´ro¨ıdes, il ne faut pas oublier
qu’elles ne sont base´es que sur la pre´sence ou l’absence de signature(s) spectrale(s) dans le spectre visible
et proche infrarouge. Ainsi, d’autres parame`tres pourtant cruciaux comme la densite´, l’albe´do visible et
radar etc n’interviennent pas dans ce classement. D’autre part, les frontie`res entre les diﬀe´rentes classes
peuvent sembler arbitraires et l’action du space weathering (voir ci-dessous) reste diﬃcile a` inclure (bien
qu’a priori pre´sente sur tous les aste´ro¨ıdes). Ainsi, a` de´faut de comprendre la composition des aste´ro¨ıdes
dans l’ensemble des cas, leur taxonomie fourni un moyen aise´ de les classer. La taxonomie “ﬁnale” devrait
inclure le plus grand domaine spectral contenant des informations sur la composition possible, ainsi que
la densite´, l’albe´do...
Outre la taxonomie qui permet la re´alisation d’un bestiaire, les spectres sont notre principale source
d’information sur la composition de la surface des aste´ro¨ıdes. Ici, deux moyens d’investigation sont pos-
sibles : 1) simple comparaison des spectres des aste´ro¨ıdes avec ceux de me´te´orites obtenus en laboratoire
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Fig. I.10: Les spectres typiques de chaque classe de la taxonomie Bus-Demeo sur l’intervalle 0.4-2.4 µm. Les
lignes horizontales repre´sentent une re´flectance constante de 1 (normalisation a` l’unite´ a` 0.55 µm effectue´e pour
chaque spectre). Les classes V, Sv, Sr, S, Sq, Q, Sr, R, Sa, A, O et K (partie de droite) forment le complexe S ;
et les classes B, Cv, Ch, Cg, Cgh et C le complexe C. (Cre´dit : DeMeo et al. [2009]).
aussi obtenus en laboratoire [e.g. Hapke, 1993; Shkuratov et al., 1999].
Ainsi, ce sont les comparaisons des spectres visibles d’aste´ro¨ıdes avec les me´te´orites qui ont conduit a`
l’e´tablissement des liens complexe C - me´te´orites chondrites carbonne´es (CCs) et complexe S - me´te´orites
chondrites ordinaires (OCs) (voir Fig. I.10 pour la description de ces complexes), soutenus par la simi-
larite´ de leur albe´do dans le visible. Ensuite, la de´termination de la composition passe obligatoirement
par l’utilisation des mode`les de re´ﬂectance qui permettent d’obtenir l’abondance relative des principaux
constituants avec une faible incertitude [pre´cision d’environ 3% dans le cas des aste´ro¨ıdes de type S, voir
Binzel et al., 2009, par exemple].
Ainsi, la composition des aste´ro¨ıdes appartenant au complexe S est maintenant comprise : ceux-ci
sont forme´s d’un me´lange de pyroxe`nes (roches issues de diﬀe´rentiation) et d’olivines (un des mine´raux
les plus courant sur Terre). En revanche, la composition des aste´ro¨ıdes appartenant aux classes formant
le complexe C reste e´nigmatique (tout comme celle des types X, T, L et D).
Ceci est du a` l’existence d’un phe´nome`ne d’alte´ration des surfaces. En eﬀet, la surface des aste´ro¨ıdes
est soumise a` l’incessant bombardement des micro me´te´orites, des rayons cosmiques et des ions du vent
solaire. Les proprie´te´s de leur surface vont ainsi eˆtre alte´re´es, modiﬁant alors leur spectre [voir les revues
Chapman, 1996, 2004]. On appelle l’ensemble de ces alte´rations le space weathering. C’est graˆce a` des ex-
pe´riences en laboratoire simulant l’eﬀet du vent solaire sur des e´chantillons de me´te´orites et de mine´raux
[e.g. Strazzulla et al., 2005; Marchi et al., 2005a; Brunetto et al., 2006] que le lien aste´roides-me´te´orites
a pu eˆtre en partie re´solu [Vernazza et al., 2008, 2009] pour le complexe S.
La nature du space weathering et ses eﬀets ont mis plusieurs de´cennies a` eˆtre compris, dans le cas du
complexe S. Il reste beaucoup de travail de laboratoire a` eˆtre eﬀectue´ sur les autres types de me´te´orites
(que les OC) aﬁn de mieux comprendre les liens entre celles-ci et les autres classes taxonomiques et com-
prendre la composition des aste´ro¨ıdes. Ainsi, l’e´tude du complexe C reste inacheve´e, principalement en
raison des diﬀe´rences observe´es entre les spectres des me´te´orites et ceux des aste´ro¨ıdes, mais aussi en raison
du manque de signatures spectrales (i.e. bandes d’absorption) franches. Alors, les e´tudes mine´ralogiques
ont essaye´ d’e´largir le domaine de longueur d’onde e´tudie´, en particulier vers l’infrarouge moyen (8-30 µm)
ou` les silicates pre´sentent e´galement des bandes d’e´mission caracte´ristiques. Cette ouverture est re´cente
et peu d’e´tudes ont e´te´ re´alise´es a` ce jour [parmi lesquelles Dotto et al., 2000; Lim et al., 2005; Emery
et al., 2006; Barucci et al., 2008b]. Les observations dans l’infrarouge moyen restent marginales pour le
moment en raison du manque de re´sultats probants obtenus jusqu’alors. Je reviendrai plus en avant sur
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ce point dans le chapitre V.2.
Finalement, il est a` noter que toutes les de´terminations mine´ralogiques re´alise´es a` ce jour se basent sur
des observations faites depuis la Terre ou depuis des sondes, sans qu’aucun e´chantillon n’ait e´te´ analyse´.
Les me´te´orites nous fournissent bien e´videment des e´chantillons de ce qui fut un jour un aste´ro¨ıde, mais
sans nous permettre de comparer ce que fut son spectre tel qu’observe´ depuis la Terre. La seule exception
est l’aste´ro¨ıde 2008 TC3 dont un spectre a pu eˆtre obtenu avant qu’il ne percute la Terre, et dont les
fragments ont ensuite e´te´ re´cupe´re´s au Soudan [Jenniskens et al., 2009]. Ainsi, la prochaine grande e´tape
dans l’e´tude de la composition des aste´ro¨ıdes concerne le retour d’e´chantillon et les agences spatiales sont








Cette the`se e´tant base´e sur des observations astronomiques, je
vais tout d’abord introduire les quantite´s et notions a` conside´rer
lors d’observations au moyen de te´lescopes (partie II.1). Je rap-
pelerai au passage (partie II.2) le principe de fonctionnement de
l’optique adaptative, puisqu’une grande partie des travaux que
j’ai re´alise´s est base´e sur des observations utilisant cette tech-
nique. Je pre´sente ensuite les te´lescopes que j’ai eu l’occasion
d’utiliser au cours de ces trois ans ainsi que leur instrumenta-
tion (partie II.3). Enﬁn, je de´cris les diﬀe´rentes e´tapes permet-
tant de corriger les donne´es obtenues des abe´rrations introduites
par l’atmosphe`re, les te´lescopes et les instruments (partie II.4).
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CHAPITRE II. DONNE´ES OBSERVATIONNELLES
II.1 Ge´ne´ralite´s
II.1.a L’atmosphe`re terrestre
Si l’atmosphe`re terrestre semble transparente a` nos yeux, il n’en est pas de meˆme pour toutes les
longueurs d’onde qui composent la lumie`re. En eﬀet, l’atmosphe`re terrestre bloque une grande partie des
rayonnements et nous ne recevons au sol que certaines gammes bien pre´cises de longueurs d’onde. L’o-
zone (O3) de la haute atmosphe`re bloque ainsi les ultra-violets, et l’eau (H2O) en suspension dans l’air de
petites bandes dans le proche infrarouge. C’est du fait de cette absorption diﬀe´rentielle de l’atmosphe`re
que les observations en astronomie ont e´te´ traditionnellement re´alise´es dans le visible avant de s’ouvrir
vers d’autre domaines de longueur d’onde : les premie`res observations dans l’infrarouge datent des anne´es
1970, et les domaines plus extreˆmes, comme les rayons X et γ, ne sont observables que depuis l’espace.
Je repre´sente dans la Fig. II.1 l’absorption de l’atmosphe`re de l’ultra-violet jusqu’a` l’infrarouge loin-
tain. On peut y voir la transparence comple`te de l’atmosphe`re dans le visible, ainsi que quelques feneˆtres
possibles d’observations dans le proche et moyen infrarouge. En eﬀet, meˆme si l’atmosphe`re n’est pas com-
ple`tement transparente dans ces domaines de longueur d’onde, elle laisse ne´anmoins passer une partie de
la lumie`re, rendant possibles les observations astronomiques. En revanche, aﬁn de pouvoir observer les
gammes de longueur d’onde opaques de l’atmosphe`re, il est ne´cessaire d’utiliser des te´lescopes spatiaux.
A titre d’exemple, les silicates pre´sentent des bandes d’absorption caracte´ristiques dans leurs spectres
entre 5 et 8 microns, mais l’atmosphe`re y est totalement opaque.








100 J H K N QB V R I
Fig. II.1: Vue sche´matique de l’absorption de l’atmosphe`re terrestre en fonction de la longueur d’onde de l’ultra-
violet (0.1 µm) a` l’infrarouge lointain (100 µm). La longueur d’onde vue par nos yeux est celle pour laquelle
l’atmosphe`re est globalement transparente (0.4-0.8 micron), et correspond au maximum de lumie`re envoye´e par
le Soleil (∼0.6 µm). Les feneˆtres du proche et moyen infrarouge sont e´galement aise´ment reconnaissables. Les
principaux filtres que j’ai utilise´s durant cette the`se sont reporte´s sur le graphique (visible : B, V, R, I ; proche
infrarouge : J, H, K ; infrarouge moyen : N et Q).
II.1.b Quelques notions importantes
Je vais de´ﬁnir ici quelques notions et termes techniques importants pour la compre´hension de ce
chapitre et des suivants :
◦ Foyer : On de´nomme par foyer (d’un te´lescope) le lieu ou` les rayons de lumie`re entrants vont
converger pour former une image. Je pre´sente en Fig. II.2 trois types de foyers commune´ment
implante´s sur les te´lescopes professionnels modernes.
◦ La masse d’air est une mesure de la quantite´ d’atmosphe`re traverse´e par la lumie`re provenant de
l’objet observe´. Au ze´nith, cette mesure vaut 1, et augmente jusqu’a` l’inﬁni pour des observations
a` l’horizon. On la calcule comme suit (approximation) : 1/cos(z), ou` z est l’angle entre la direction
d’observation et le ze´nith [voir Kasten and Young, 1989, pour la formule exacte de la masse d’air].
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Fig. II.2: Diffe´rents types de foyers sur un te´lescope (les miroirs successifs sont libelle´s M1, M2 etc). Le foyer
Cassegrain fourni un emplacement solidaire du te´lescope, ou` l’image du champs de vue est fixe. En revanche,
et afin de minimiser les contraintes sur la structure du te´lescope, les instruments installe´s a` ce foyer ne peuvent
eˆtre trop lourds. Le foyer Nasmyth propose en ce sens une alternative au foyer Cassegrain, puisque l’instrument
est alors pose´ sur la plate-forme soutenant le te´lescope. Le poids de l’instrument peut alors eˆtre tre`s e´leve´, sans
crainte pour le te´lescope. En revanche, le champs de vue du te´lescope va tourner avec celui-ci une fois image´
par l’instrument. Le foyer Coude´, s’il combine les avantages des deux pre´ce´dents foyer (champs de vue fixe et
poids illimite´), souffre en revanche d’une moins bonne sensibilite´ puisque la lumie`re y est achemine´e via de plus
nombreuses re´flexions.
◦ Seeing : En raison de la turbulence atmosphe´rique, l’image que nous pouvons faire d’une e´toile ne
sera pas celle d’un point lumineux, mais plutoˆt celle d’une tache e´tendue de lumie`re (c’est cet eﬀet
qui fait scintiller les e´toiles a` l’oeil nu). Ceci vient du fait qu’a` chaque instant, les diﬀe´rentes couches
de l’atmosphe`re, d’indices optiques diﬀe´rents, sont en mouvement les unes par rapport aux autres
(vents...) et le chemin emprunte´ par la lumie`re e´volue rapidement. Les photons successifs provenant
de l’e´toile vont donc “atterrir” a` diﬀe´rents endroits sur le de´tecteur, e´tendant ainsi le point en une
tache lors d’expositions prolonge´es. Le seeing est une mesure de cet eﬀet, il correspond a` l’angle
sous lequel est vu une source ponctuelle (i.e. l’e´tendue de la tache) et est ge´ne´ralement exprime´ en
secondes d’arc (une seconde d’arc correspondant a` un 3600e`me de degre´).
◦ Magnitude : E´chelle logarithmique de mesure de l’intensite´ lumineuse d’un objet ce´leste. Les cinq
e´toiles les plus brillantes du ciel sont Sirius (constellation du Grand Chien, mV ≈ −1.46), Canope
(constellation de la Care`ne,mV ≈ −0.72), Arcturus (constellation du Bouvier,mV ≈ −0.04), Alpha
Centauri A (constellation du Centaure, mV ≈ 0.01) et Ve´ga (constellation de la Lyre, mV ≈ 0.036),
Une magnitude 0 correspond donc aux e´toiles Ve´ga ou Alpha du Centaure et la magnitude 6 corre-
spond aux objets les plus faibles vus a` l’oeil nu. C’est l’e´chelle de luminosite´ commune´ment utilise´e
par les observateurs dans les longueurs d’onde du visible et proche infrarouge. Les grands aste´ro¨ıdes
(quelques centaines de kilome`tres) ont des magnitudes visuelles comprises entre 7 et 12 environ. Et
les TNOs les plus gros (une poigne´e d’entre eux) ont des magnitudes autour de 17-19.
◦ L’angle de phase est l’angle fait par les directions Soleil-objet et objet-Terre. Un angle de phase
nul signiﬁe alors que le Soleil, la Terre et l’objet sont aligne´s. Par exemple, une demi-lune correspond
a` un angle de phase de 90◦.
◦ Opposition : On appelle opposition d’un corps ce´leste le moment ou` le Soleil, la Terre et l’objet
sont aligne´s. C’est le moment le plus opportun pour l’observer : l’angle de phase est alors a` son
minimum et le diame`tre angulaire de l’objet a` son maximum. Comme ni l’orbite des aste´ro¨ıdes ni
celle de la Terre ne sont circulaires, la distance entre la Terre et un aste´ro¨ıde donne´ varie a` chaque
opposition. On parle alors d’oppositions plus ou moins favorables, en fonction du diame`tre, de la
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Fig. II.3: Diame`tre angulaire de trois aste´ro¨ıdes pour les 4 anne´es a` venir. Les oppositions correspondent aux
maxima des diame`tres (par exemple pour 120 Lachesis, on repe`re 3 oppositions en Avril 2010, Juillet 2011 et
Octobre 2012 environ). Pour un aste´ro¨ıde orbitant autour du Soleil avec une faible excentricite´ (120 Lachesis),
le diame`tre apparent est sensiblement le meˆme a` chaque opposition. En revanche, pour les aste´ro¨ıdes sur des
orbites plus excentriques, la taille angulaire peut changer radicalement pour certaines oppositions. On parle alors
d’opposition favorable (par exemple en 2010 pour 6 Hebe). Quatre pe´riodes de temps (semestres) de l’ESO sont
e´galement repre´sente´s et soulignent l’importance d’obtenir du temps d’observation au moment opportun (e.g. P84
pour 324 Bamberga).
◦ L’optique adaptative est une technique de correction en temps re´el, lors des observations, des
aberrations provoque´es par la turbulence atmosphe´riques (seeing). Je de´cris plus en avant cette
technique dans la section suivante (II.2).
◦ Le Temps Universel Coordonne´ (UTC) est une mesure du temps base´e sur le temps atomique
(donc stable et re´gulie`re). C’est la mesure du temps utilise´e comme base pour le temps civil inter-
national.
◦ Les jours julien (JD)s sont une e´chelle de mesure du temps, compte´e en jours depuis le midi
du 1er Janvier 4713 avant J.-C. Cette e´chelle de temps est tre`s pratique en astronomie puisqu’elle
n’est aﬀecte´e ni par les anne´es bissextiles, ni par les changements d’heure (e´te´/hiver), ni les fuseaux
horaires (cette e´chelle est base´e sur le temps Temps Universel Coordonne´ (UTC)).
◦ Points sub-solaire et sub-terrestre : Les point sub-solaire (Sub-Solar Point: SSP) et point
sub-terrestre (Sub-Earth Point: SEP) aux points a` la surface d’un corps par ou` passent les lignes
imaginaires reliant le centre de ce corps avec le Soleil et la Terre respectivement. Leur connaissance
permet de connaˆıtre l’orientation d’un corps lors des observations.
◦ Angle au poˆle : est de´ﬁni comme l’angle dans le plan du ciel entre le nord ce´leste et l’axe de
rotation de l’objet e´tudie´, compte´ dans le sens direct du nord vers l’est.
II.1.c Les demandes de temps
L’acce`s aux te´lescopes est propose´ par l’entremise d’appels d’oﬀres aux astronomes, sauf pour quelques
te´lescopes appartenant a` des instituts donne´s, non ouverts a` la communaute´. Les astronomes proposent
alors leurs projets, en soulignant la pertinence scientiﬁque, la faisabilite´ technique des observations pro-
pose´es et en justiﬁant la quantite´ de temps d’observation demande´e. Ces appels d’oﬀres sont re´guliers,
environ tous les six mois, et un comite´ se re´unit ensuite pour e´valuer l’ensemble des demandes (ceci pour
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chaque observatoire/organisation) et alloue le temps demande´ aux projets juge´s les plus pertinents pour
le semestre a` venir.
Certains observatoires ouvrent leurs portes a` l’ensemble de la communaute´ astronomiques, comme
l’ESO, d’autres uniquement aux instituts les ﬁnanc¸ant, comme le W. M. Keck. Dans les deux cas, la com-
pe´tition entre les diﬀe´rents projets est rude, due au grand nombre de demandes de temps re´alise´es par les
astronomes. A titre d’exemple, environ un projet sur cinq ou six se voit allouer du temps d’observation
sur les te´lescopes de l’ESO (ceci varie fortement en fonction des te´lescopes, des phases de la Lune...). J’ai
eu l’occasion durant ma the`se d’e´crire de nombreuses demandes de temps, pour divers observatoires :
ESO, W. M. Keck, Gemini, InfraRed Telescope Facility (IRTF)...
II.2 L’optique adaptative
Une grande partie des donne´es que j’ai utilise´es durant ma the`se ont e´te´ obtenues graˆce a` des in-
struments e´quipe´s d’optique adaptative (OA). Je vais donc de´velopper ici les raisons qui ont motive´ le
de´veloppement et l’installation de cette technologie dans de nombreux observatoires astronomiques. Je
de´crirai ensuite sa mise en oeuvre pour enﬁn pre´senter ses limites et futurs de´veloppements.
II.2.a Inte´reˆt de l’optique adaptative
L’image d’une source ponctuelle (par exemple une e´toile) par un te´lescope en absence d’atmosphe`re
n’est pas un point, mais, du fait de la diﬀraction, une tache dont la taille de´pend du diame`tre du te´lescope
et de la longueur d’onde a` laquelle est re´alise´e l’observation. L’e´le´ment de re´solution Θ, le plus petit de´tail





ou` λ est la longueur d’onde des observations et D le diame`tre du te´lescope. Cet e´le´ment de re´solution
est donc un angle qui vaut typiquement 0.05′′ (50 mas) pour un te´lescope de 2 me`tres fonctionnant dans
le visible (0.5 microns), comme le HST.
En revanche, les te´lescopes installe´s au sol souﬀrent des eﬀets de la turbulence atmosphe´rique : les
rayons lumineux provenant de la source astronomique vont eˆtre de´vie´s, tordus par les diﬀe´rentes couches
d’air en mouvement au dessus du te´lescope (Fig. II.4, partie de gauche). L’image de l’e´toile ne sera plus
alors une tache de la taille de l’e´le´ment de re´solution, mais bien plus e´tendue. Cette extension de la taille
de l’image d’une e´toile est connue comme le seeing. Les grands observatoires terrestres (VLT, W. M.
Keck...) ont e´te´ construits sur des sites ou` les conditions me´te´orologiques (couverture nuageuse...) et at-
mosphe´riques (humidite´, seeing...) sont particulie`rement favorables aux observations. Une valeur typique
pour le seeing est alors d’une seconde d’arc. La perte de re´solution spatiale est alors e´norme : la re´solution
en limite de diﬀraction (Eq. II.1) e´tant d’environ 0.05′′ (miroir de 10 m ope´rant dans le proche infrarouge
a` 2 microns) et celle re´elle (limite´e par le seeing) de 1′′, soit 20 fois moindre ! Une autre fac¸on de voir ceci
est de dire que sans correction des aberrations induites par l’atmosphe`re un te´lescope e´quipe´ d’un miroir
de 50 cm aura la meˆme re´solution qu’un te´lescope de 10 m observant a` la meˆme longueur d’onde installe´
sur le meˆme site.
La taille et la forme des aberrations produites par la turbulence atmosphe´rique couvrent un do-
maine e´tendu : depuis la taille du te´lescope (et plus) jusqu’a` des e´chelles tre`s petites. Il existe ainsi une
fac¸on commode de de´crire les de´formations, en les exprimant comme e´tant une somme de de´formations
“premie`res”. Une repre´sentation commune´ment utilise´e de ces de´formations premie`res est l’ensemble des
polynoˆme de Zernike (Fig. II.5). Les premiers ordres de´crivent les de´formations les plus simples : par
exemple le retard de l’ensemble du front d’onde (“piston” : Z00 ), ou encore le de´placement de l’image sur
le de´tecteur (“tip-tilt” : Z−11 et Z
1
1 ). Les ordres suivant de´crivent les de´formations plus complexes, comme
l’astigmatisme (Z−22 et Z
2
2 ), la focalisation (Z
0
2 )...
Le but de l’OA est de fournir une solution en temps re´el, lors des observations, a` ce proble`me en















Calcul en temps réel
Fig. II.4: Sche´ma explicatif de la turbulence atmosphe´rique et du fonctionnement de l’optique adaptative. Le front
d’onde provenant de l’e´toile est plat a` son entre´e dans l’atmosphe`re. La turbulence atmosphe´rique le tord et celui-ci
arrive de´forme´ au te´lescope. Au sein du te´lescope, la lumie`re est achemine´e vers l’instrument (pour y former une
image). Une partie du flux est pre´leve´e pour eˆtre analyse´e par le senseur de front d’onde. Les informations sont
traite´es en temps re´el afin de corriger les aberrations induites par l’atmosphe`re au moyen d’un miroir de´formable.
Plusieurs miroirs peuvent eˆtre utilise´s en chaˆıne comme repre´sente´ ici, avec le premier ordre (tip-tilt) corrige´ par
un premier miroir (plan) et les ordres suivants par le second miroir (de´formable).
II.2.b Mise en oeuvre au te´lescope
Les syste`mes d’OA se composent de deux modules : le premier va mesurer la de´formation du front
d’onde et le second appliquer les corrections ne´cessaires a` la lumie`re incidente. Les explications donne´es
ci-dessous s’appuient sur le sche´ma pre´sente´ en Fig. II.4, partie de droite.
Mesure du front d’onde : aﬁn de mesurer la de´formation du front d’onde induite par l’atmosphe`re,
une partie du ﬂux va eˆtre de´vie´e (de son chemin vers l’instrument scientiﬁque) vers un senseur de front
d’onde. Aﬁn de ne pas perturber les ope´rations scientiﬁques, le ﬂux envoye´ vers ce senseur peut compren-
dre la lumie`re visible tout en laissant l’inte´gralite´ de la lumie`re proche infrarouge suivre son chemin vers
l’instrument. Le roˆle du senseur de front d’onde est alors de mesurer la de´formation du front d’onde. Pour
cela, il est impe´ratif d’observer une e´toile du ciel, appele´e e´toile de re´fe´rence (on parle de Natural Guide
Star (NGS)). En eﬀet, une e´toile est l’objet le plus simple (i.e. un point) a` observer pour un te´lescope.
Son observation fourni la re´ponse impulsionnelle de l’ensemble te´lescope + atmosphe`re en temps re´el.
Les eﬀets de la turbulence atmosphe´riques sont alors directement lie´s a` l’e´cart entre l’image de l’e´toile
observe´e et celle the´oriquement obtenue par le te´lescope, dans le cas simple de la diﬀraction.
Diverses techniques existent pour quantiﬁer cet e´cart. Je vais pre´senter ici la me´thode Shack-Hartmann,
en raison de son utilisation pour de nombreux instruments, comme pour NAOS-CONICA (NACO) au
VLT. Un senseur de front d’onde Shack-Hartmann est compose´ d’une grille de micro-lentilles qui de´coupe
le faisceau incident. Chaque micro-lentille va cre´er une image de l’e´toile sur un de´tecteur (Fig. II.6). La
position (et le pique´ en second ordre) de chacune des petites images de l’e´toile de re´fe´rence cre´e´es va
de´pendre de la de´formation locale du front d’onde. En mesurant la de´viation de la position de ces images
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f: Fréquence angulaire
n: Ordre radial






Fig. II.5: Les premiers polynoˆmes de Zernike, avec leur notation mathe´matique (Zfn) ainsi que leur appellation
commune. Ces polynoˆmes permettent de de´crire la de´formation du front d’onde induite par l’atmosphe`re en la




Fig. II.6: Fonctionnement d’un senseur de front d’onde Shack-Hartmann. Une grille de micro-lentilles de´coupe le
front incident et produit une image de l’e´toile de re´fe´rence pour chaque lentille sur un de´tecteur. L’e´cart entre la
position de cette image a` une position de re´fe´rence de´termine la courbure locale du front d’onde.
par rapport a` leur position de re´fe´rence (correspondant a` une absence de perturbation atmosphe´rique),
la forme du front d’onde peut eˆtre mesure´e.
Correction du front d’onde : une fois les de´formations du front d’onde mesure´es, il s’agit de courber
le front d’onde aﬁn de le rendre le plus “plat” possible (i.e. lui imposer les de´formations inverses de celles
induites par l’atmosphe`re). On utilise pour cela des miroirs de´formables. Encore une fois, plusieurs tech-
nologies existent : par exemple bimorphe pour les syste`mes Multi-Application Curvature Adaptive Optics
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Fig. II.7: Le miroir de´formable est soutenu par une grille de petits actionneurs pie´zo-e´lectriques qui vont se
contracter ou s’e´tendre suivant les ordres du senseur de front d’onde et ainsi de´former le miroir, re´tablissant du
mieux possible la platitude du front d’onde incident.
en m’appuyant sur la technologie dite pie´zo-e´lectrique (Fig. II.7). Le miroir repose sur une grille de petits
actionneurs pie´zo-e´lectriques d’ou` la technologie tire son nom. L’application d’une tension dans les action-
neurs va les faire se contracter ou bien au contraire s’e´tendre, tirant ou poussant par la meˆme occasion
le miroir qui est ainsi de´forme´. L’intensite´ de la tension a` appliquer est calcule´e a` partir des informations
envoye´es par le senseur de front d’onde.
Puisque l’atmosphe`re e´volue constamment, les processus de mesure et de correction du front d’onde
sont re´alise´s tout au long des observations. Le front d’onde e´tant mesure´ apre`s correction par le miroir
de´formable, chaque nouveau calcul va tenter de minimiser les re´sidus de la correction pre´ce´dente. La
correction est donc un processus ite´ratif qui fonctionne en boucle, on parle de la boucle OA. Lors d’une
observation, on ferme tout d’abord cette boucle, et apre`s quelques ite´rations, le syste`me fourni une
correction stable. Les expositions peuvent alors commencer. En de´ﬁnitive, la qualite´ de la correction
de´pend :
◦ de la capacite´ du syste`me a` calculer en temps re´el la correction ade´quate (i.e. sa fre´quence maximale)
◦ du nombre d’actionneurs dont la grille va e´chantillonner la correction le front d’onde
II.2.c Re´sultats sur le ciel
Voyons a` pre´sent deux exemples pour illustrer les avantages fournis par l’OA dans les cas de ﬁgures
suivants : objets ponctuels ou e´tendus.
Objets ponctuels : comme je l’ai expose´ pre´ce´demment, la turbulence atmosphe´rique brouille les
images, en e´tendant la taille apparente et en de´formant les objets que nous observons. L’OA permet
alors de nettes ame´liorations lors de l’observation de syste`mes multiples, comme les e´toiles, les satellites
de plane`tes ge´antes ou bien encore les aste´ro¨ıdes binaires. En eﬀet, en concentrant le ﬂux de chaque
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Fig. II.8: Illustration des performances de l’OA pour les objets ponctuels. La` ou` un seul objet est visible du fait
de la turbulence atmosphe´rique (a` gauche), l’OA permet de re´soudre les deux composantes de ce syste`me binaire
(a` droite). Cette correction est primordiale pour l’observation de compagnons de faible intensite´ (Cre´dit : ESO
Press Release 12/03).
composante a` son emplacement d’origine, l’OA va ame´liorer le contraste des images obtenues (Fig. II.8).
A titre d’exemple, la de´couverte de satellite d’aste´ro¨ıdes depuis la Terre n’a e´te´ possible qu’a` partir de
l’apparition de te´lescopes e´quipe´s d’OA, les recherches pre´ce´demment mene´es n’ayant jamais re´ussi a`
de´tecter de compagnon (voir l’exemple de 41 Daphne, chapitre IV.4).
Objets e´tendus : un objet e´tendu peut eˆtre vu comme la juxtaposition d’un grand nombre d’objets
ponctuels. Si la turbulence rend indissociables les deux composantes d’un syste`me binaire d’e´toiles, elle
va comple`tement brouiller les de´tails et les bords d’un objet e´tendu (Fig. II.9). Le principal re´sultat e´tant
de rendre “ﬂoues” toutes les images prises d’objets peu e´tendus angulairement. Dans le cas des petits
corps, ceci va inﬂuencer la de´termination de la forme des corps, ainsi que de leurs proprie´te´s de surface.
II.2.d Limitations et perspectives
Bien que fournissant des re´sultats prodigieux, l’OA souﬀre de limites qui expliquent pourquoi tous les
instruments ne sont pas e´quipe´s de cette correction.
La premie`re limitation concerne la portion du ciel observable. En eﬀet, il est ne´cessaire d’observer une
e´toile aﬁn de fournir au senseur de front d’onde une re´fe´rence. Aﬁn de fournir une correction ade´quate,
cette e´toile doit se situer proche de l’objet observe´ (maximum d’environ une demi minute d’arc, voir
Fig. II.10). De plus, cette e´toile doit eˆtre suﬃsamment brillante pour permettre son observation avec des
expositions courtes (le senseur de front d’onde image l’e´toile de re´fe´rence plusieurs fois par seconde). En
prenant en compte ces deux contraintes pour le choix d’une e´toile de re´fe´rence, seulement 1% environ
(pour un miroir primaire de 10 me`tres) de la vouˆte ce´leste est accessible aux observations avec correction
par OA, limitant fortement l’inte´reˆt de sa ge´ne´ralisation.
Une solution a e´te´ de´veloppe´e dans les dernie`res anne´es aﬁn d’augmenter la portion de ciel observable.
Il s’agit de cre´er une e´toile de re´fe´rence artiﬁcielle au moyen d’un laser. On parle alors de Laser Guide
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Fig. II.9: Illustration des performances de l’OA pour un objet spatiallement e´tendu. On retrouve tout d’abord
l’inte´reˆt de l’OA sur les sources ponctuelles (Fig. II.8) dans le cas des satellites et des anneaux (en haut). La
structure des anneaux n’apparaˆıt que graˆce a` la correction, et les satellites ne sont que des taches diffuses sans
celle-ci. Ensuite, l’OA permet de distinguer des de´tails a` la surface d’Uranus invisibles sans la correction (en bas)
tels que les nuages et bandes paralle`les d’e´gale latitude (Cre´dit : H. Hammel & I. de Pater, 2004).
la zone a` observer, excitant les atomes de sodium de la haute atmosphe`re. Ceux-ci e´mettent alors de la
lumie`re. En raison de la faible dimension du faisceau du laser, la zone excite´e apparaˆıt comme une source
ponctuelle, qui peut alors eˆtre utilise´e comme re´fe´rence pour le senseur de front d’onde. Malheureusement,
comme l’e´toile artiﬁcielle est cre´e´e a` partir d’un laser situe´ au sol, la lumie`re qui la produit et celle qui
est observe´e par le module d’OA suit le meˆme parcours optique (de bas en haut et de haut en bas) dans
l’atmosphe`re et n’est donc pas sensible aux premiers ordres des perturbations (tip-tilt, voir Fig. II.5)
induites par la turbulence atmosphe´rique. Il est alors ne´cessaire d’utiliser une e´toile naturelle du champs
pour corriger les eﬀets de tip-tilt. On appelle logiquement cette e´toile la Tip-tilt Star (TTS). Ne´anmoins,
comme la correction s’appuie globalement sur l’e´toile laser, les contraintes sur la TTS sont moindres que
sur une NGS. Ainsi, la magnitude de l’e´toile de re´fe´rence peut descendre a` V ≤ 17 − 18 mag., contre
V ≤ 14 mag. pour une NGS. La portion de ciel observable est alors augmente´e a` 5% (toujours pour un
te´lescope e´quipe´ d’un miroir de 10 me`tres).
La seconde limitation concerne la taille maximale du champs de vue corrige´ par l’OA. En eﬀet, comme
montre´ dans la Fig. II.10, la qualite´ de la correction va en diminuant avec la distance a` l’e´toile de re´fe´rence.
Ceci pose proble`me lors de l’observation d’objets tre`s e´tendus (d’une taille supe´rieure a` la minute d’arc),
comme les galaxies, les ne´buleuses plane´taires, les amas d’e´toiles ou encore les plane`tes ge´antes.
Une solution est en cours de de´veloppement et les premiers re´sultats sur le ciel ont e´te´ obtenus par
un prototype installe´ au VLT en 2008. Il s’agit de l’Optique Adaptative Multi-Conjugue´e (OAMC). Le
principe est d’utiliser plusieurs e´toiles de re´fe´rence en simultane´ de manie`re a` augmenter la taille de la
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Seeing: 0.7"
Différence de magnitude: 3
Séparation angulaire du satellite: 2.1"
Séparation angulaire du binaire: 0.38"
Magnitude de la cible: 19
Magnitude de l'étoile: 13
Résolution optimale avec OA: 0.19"
Fig. II.10: Illustration de l’effet de la distance a` l’e´toile de re´fe´rence sur la qualite´ de la correction fournie par l’OA
dans deux cas de figures : (a) un TNO binaire ou` les deux composantes sont de taille, et donc de flux, similaire, et
(b) un TNO avec un petit satellite, moins brillant. Dans les deux cas, l’OA est ne´cessaire pour conclure quant a`
la nature binaire du syste`me, et de plus, ceci n’est possible que pour une bonne correction, i.e. lorsque la cible est
proche de l’e´toile de re´fe´rence. Cette simulation est base´e sur des donne´es re´elles obtenues au Lick Observatory
avec la came´ra NIRCAL en bande K : rapport de Strehl de 25% pour une e´toile de re´fe´rence de magnitude 13
(Cre´dit : J. Berthier & F. Marchis).
zone corrige´e (Fig. II.11). Cette technique ouvre de nombreuses possibilite´s, surtout pour la photome´trie
Fig. II.11: Vue de Jupiter (a` gauche) obtenue avec une correction fournie par un module d’optique adaptative
multi-conjugue´e au VLT. Les deux diagrammes a` droite montrent les positions relatives des deux lunes, Io et
Europa, utilise´es comme re´fe´rences lors des observations (Cre´dit : Wong et al. [2008]).
d’un champs couvrant de nombreux objets. Ce type de mesure e´tait jusqu’alors biaise´ par la correction
non-uniforme fournie par l’OA. A terme les techniques de OAMC et d’e´toile laser (LGS) sont appele´es
a` eˆtre implante´es au sein d’un seul et meˆme module d’OA, aﬁn de fournir a` la communaute´ scientiﬁque
des imageurs grands champs corrige´s des eﬀets de la turbulence atmosphe´rique.
La dernie`re limitation que j’e´voquerai ici concerne le domaine de longueurs d’onde auquel fonctionnent
actuellement les instruments e´quipe´s d’OA. Tout d’abord, les te´lescopes au sol n’ont acce`s qu’a` certaines
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apporte´e par l’OA va de´pendre de la fre´quence a` laquelle sont eﬀectue´es les modiﬁcations de la forme
du miroir, ainsi que du nombre d’actionneurs jouant sur sa forme. Or, a` l’heure actuelle, les capacite´s
de calcul limitent la fre´quence d’analyse des senseur de front d’onde, et la miniaturisation limite´e des
actionneurs en restreint le nombre par miroir. La correction apporte´e est alors insuﬃsante pour observer
dans le visible. L’OA n’est donc utile que dans le proche infrarouge actuellement, car son utilisation est
superﬂue dans les longueurs d’onde plus grandes (infrarouge moyen et lointain), ou` la limite de diﬀraction
des te´lescopes (Eq. II.1) devient similaire au seeing atmosphe´rique.
II.3 Te´lescopes et instrumentation
Je pre´sente dans cette section les observatoires a` partir desquels ont e´te´ obtenues les donne´es que j’ai
utilise´es durant ma the`se. J’ai eu la chance d’avoir acce`s a` de nombreux observatoires durant ces trois
ans, graˆce a` des collaborations outre Atlantique, meˆme si je n’ai malheureusement pas eu l’opportunite´
de conduire personnellement les observations dans chacun de ces observatoires. Je de´cris dans un second
temps les principales caracte´ristiques des instruments que j’ai utilise´s.
II.3.a Te´lescopes
Very Large Telescope est l’observatoire phare de l’ESO, situe´ sur le Cerro Paranal dans l’Atacama, a`
l’extreˆme nord du Chili dans la re´gion d’Antofogasta (Fig. II.12). Au coeur du de´sert, il jouit d’un climat
propice aux observations avec une moyenne de 76% de nuits par an qualiﬁe´es de photome´triques et d’un
seeing moyen de 0.8′′. Ne´anmoins, ces conditions se de´gradent lentement au cours du temps 1 (le seeing
se de´grade en moyenne de 18 mas par an et le nombre de nuits photome´triques diminue de 0.5% par an)
et sont variables d’une anne´e a` l’autre en fonction de conditions climatiques a` grande e´chelle comme El
Nin˜o.
Le VLT est compose´ d’un ensemble de 4 te´lescopes identiques, appele´s Unit Telescopes (UTs), chacun
compose´ d’un miroir monolithique de 8.2 m de diame`tre. Chaque UT est conc¸u pour diriger la lumie`re
qu’il capte vers son foyer Cassegrain, l’un de ses deux foyers Nasmyth ou vers son foyer Coude´. Le foyer
Coude´ est utilise´ pour transmettre la lumie`re vers le module d’observations interfe´rome´trique (VLTI).
Les autres foyers sont eux e´quipe´s de divers instruments, dont je de´cris certains dans la prochaine section
(II.3.b). En mode interfe´rome`trique, la lumie`re rec¸ue par chaque UT est recombine´e en un seul faisceau
et envoye´e vers des instruments interfe´rome`triques spe´ciﬁques. Dans ce mode particulier, les UTs sont
seconde´s par 4 autres te´lescopes, appele´s Te´lescope auxiliaire (Auxiliary Telescope) (AT), mobiles, e´quipe´s
de miroir de 1.8 m de diame`tre, qui ne sont de´die´s qu’aux observations en mode interfe´rome`trique.
W. M. Keck Observatory est compose´ de deux te´lescopes jumeaux au sommet du Mauna Kea a`
Hawaii (Fig. II.13). L’inte´reˆt du site du Mauna Kea re´side dans sa haute altitude, 4200 m, ainsi que
dans sa situation au milieu de l’oce´an Paciﬁque. En eﬀet, a` cette altitude l’absorption de l’atmosphe`re
(Fig. II.1) est moindre et l’absence e´vidente de reliefs prononce´s sur l’oce´an fourni un vent peu turbulent.
De meˆme, la tempe´rature stable de l’oce´an (par contraste a` la terre ferme) contribue a` diminuer la
turbulence. Le seeing moyen au sommet du Mauna Kea est en eﬀet de 0.9′′. Les te´lescopes du Keck,
entre´s en service en 1993 et 1996 respectivement, ont chacun en leur coeur un miroir de 10 m compose´
de 36 segments hexagonaux. Jusqu’a` la re´cente mise en service du te´lescope Espagnol Gran Telescopio
CANARIAS (GTC) en Juillet 2007, ils e´taient les plus grands te´lescopes jamais construits.
Tout comme le VLT, les deux te´lescopes du Keck peuvent ope´rer inde´pendamment (chaque te´lescope
dispose de plusieurs instruments) ou bien de concert en mode interfe´rome´trique. En revanche, l’acce`s a`
ces te´lescopes n’est attribue´ qu’aux chercheurs faisant partie d’une des cinq organisations suivantes : Uni-
versity of California (UC), The California Institute of Technology (Caltech), National Optical Astronomy
Observatory (NOAO), NASA et University of Hawaii (UH) J’ai du eu la chance de travailler sur des
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Fig. II.12: Le VLT au sommet du Cerro Paranal au Chili (Cre´dit : S. Guisard)
Fig. II.13: Les te´lescopes jumeaux de l’observatoire W. M. Keck au sommet du Mauna Kea au coucher de Soleil
(Cre´dit : W. M. Keck Observatory).
La Silla est le premier observatoire de l’ESO (Fig. II.14). Il fut inaugure´ en 1969 sur le Cerro La Silla
dans le de´sert d’Atacama au nord du Chili. Si les conditions atmosphe´riques de ce lieu sont le´ge`rement en
dec¸a` de celles de Paranal, site du VLT, (61% de nuits photome´triques par an et un seeing moyen de 0.9′′),
le nombre de nuits photome´triques a` La Silla est en augmentation de presque 1% par an, augmentant
conside´rablement le potentiel de cet observatoire dans les anne´es a` venir.
En fonctionnement depuis maintenant 40 ans, La Silla accueille une dizaine de te´lescopes dont 3 en
fonctionnement ope´re´s par l’ESO : le 2.2 m, le 3.6 m et le New Technology Telescope (NTT) ; et tout un
chapelet de te´lescopes nationaux, inutilise´s a` l’heure actuelle a` l’exception du 1.2 m Suisse et du 1.5 m
Danois.
Le 2.2 m fut construit par le Max Planck Institute for Extraterrestrische Physik (MPE) et laisse´ en preˆt
a` l’ESO qui en assure la maintenance et les ope´rations depuis son ouverture en 1984. Deux instruments
sont actuellement en fonctionnement sur le 2.2 m : un imageur grand champs (WFI) et un photome`tre
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Le 3.6 m fut inaugure´ en 1977. Graˆce a` une intervention pour ame´liorer la qualite´ des ope´rations en
1999, il reste un te´lescope compe´titif dans la classe des 4 me`tres. Il n’accueille actuellement plus qu’un
seul instrument, HARPS, de´die´ a` la recherche d’exo-plane`tes.
Le NTT a e´te´ de´signe´ et conc¸u comme prototype pour le futur VLT au milieu des anne´es 1980 par
l’ESO. Il fut pour cela e´quipe´ d’un miroir primaire de 3.6 m de diame`tre monolithique a` optique active :
son miroir est soutenu par une grille de pistons et peut se de´former le´ge`rement. Il accueille en son foyer
Nasmyth B l’instrument ESO Faint Object Spectrograph and Camera 2 (EFOSC2), de´crit ci-apre`s.
Fig. II.14: L’observatoire de La Silla au Chili (Cre´dit : K. Chiu)
IRTF est un te´lescope de la NASA perche´ au sommet du Mauna Kea, ope´re´ par l’University of Hawaii
(UH). Optimise´ pour les observations dans l’infrarouge, ce te´lescope est de´die´ a` hauteur de 50% du temps
(minimum) a` l’e´tude du syste`me solaire. E´quipe´ d’un miroir principal de 3 m, l’IRTF est parfait pour
e´tudier les petits corps du syste`me solaire dans l’infrarouge proche et moyen graˆce a` deux spectrome`tres
basse re´solution dont il est pourvu : SpeX et Mid-IR Spectrometer and Imager (MIRSI).
Depuis quelques anne´es, un syste`me d’observation a` distance a e´te´ mis en place a` l’IRTF [Bus et al.,
2002]. J’ai donc eu l’occasion d’observer avec l’IRTF depuis Meudon en France. Le de´calage horaire entre
Paris et Hawaii e´tant de 12 heures, ceci permet d’observer aux heures de bureau !
Spitzer Le te´lescope spatial Spitzer est un te´lescope infrarouge lance´ en 2003 par la NASA. Il est e´quipe´
d’un miroir de 85 cm et d’une came´ra proche et moyen infrarouge, d’un spectrome`tre moyen infrarouge
(MIRSI, de´crit ci-dessous) et d’un photome`tre dans l’infrarouge moyen et lointain (24-160 µm). Les
instruments a` bord e´mettant dans l’infrarouge moyen a` la tempe´rature ambiante, Spitzer e´tait refroidi
a` l’he´lium aﬁn de limiter le bruit instrumental. Les re´serves d’he´lium se sont e´puise´es en Mai 2009 et la
NASA espe`re pouvoir utiliser le te´lescope encore deux ans dans une phase “chaude” dans laquelle seules
les observations dans le proche infrarouge seront re´alisables.
II.3.b Instruments
NAOS-CONICA (NACO) est un imageur, polarime`tre et spectrome`tre proche infrarouge (1-5 µm)
e´quipe´ d’OA monte´ au foyer Nasmyth B de UT4 au VLT. Le module d’OA, Nasmyth Adaptive Optics
System (NAOS) [Rousset et al., 2003], a e´te´ conc¸u pour fonctionner sur des sources ponctuelles (e´toiles),
mais aussi sur des objets faiblement e´tendus (diame`tre apparent infe´rieur a` 4′′). Ce dernier point est un
avantage pour l’observation des aste´ro¨ıdes, ou` la boucle de l’OA sera ferme´e sur l’objet scientiﬁque lui-
meˆme, s’aﬀranchissant ainsi du besoin d’une e´toile de re´fe´rence. En eﬀet, trouver des e´toiles suﬃsamment
brillantes (V ≤ 12-13 mag), et proches (≤ 30′′) d’un objet en mouvement dans le ciel n’est pas toujours
possible (limitant notre capacite´ d’observation des TNOs par exemple). De manie`re a` ne pas soustraire de
ﬂux a` Near-Infrared Imager and Spectrograph (CONICA), le module scientiﬁque de l’instrument, NAOS
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Fig. II.15: La coupole de l’IRTF au sommet du Mauna Kea (Cre´dit : IRTF)
est pourvu d’un senseur de front d’onde visible et infrarouge. Ceci permettant dans notre cas d’utiliser le
ﬂux visible pour la correction OA et de conserver le ﬂux proche infrarouge pour le de´tecteur scientiﬁque.
CONICA propose de nombreux modes d’observations [Lenzen et al., 2003], mais je ne de´taillerai ici
que le mode d’imagerie que j’ai utilise´ durant ma the`se. CONICA propose quelques ﬁltres a` large bande
passante : J, H, Ks, L’ et M’ couvrant l’ensemble de la gamme 1 a` 5 microns, ainsi que toute une gamme
de ﬁltres a` bande passante e´troite, centre´s sur des raies d’e´missions pre´cises (He I, Fe II...). Plusieurs
tailles de pixel sont e´galement disponibles, permettant d’e´chantillonner convenablement la Point-Spread
Fonction (PSF) en J dans son mode le plus pique´ (S13 : 13.22 mas/pixel, champs de vue de 14×14′′) tout
en oﬀrant des champs de vue plus large au besoin : 28×28′′ et 56×56′′ pour les modes S27 et S54 (27.06
et 54.3 mas/pixel respectivement).
La re´solution spatiale permise par la combinaison d’un miroir de 8.2 me`tres et de l’OA est pleinement
utilise´e ici et NACO est le parfait imageur a` haute re´solution angulaire propose´ aux astronomes europe´ens
(e´le´ment de re´solution en K a` plein re´gime de correction OA : 50 mas).
Near InfraRed Camera 2 (NIRC2) est un imageur et spectrome`tre proche infrarouge (1-5 µm)
e´quipe´ d’OA [van Dam et al., 2004] monte´ au foyer Nasmyth du second te´lescope de l’observatoire W.
M. Keck. Tout comme NACO, cet instrument pre´sente plusieurs modes (comme l’imagerie avec corono-
graphe). Bien que les modes propose´s par Near InfraRed Camera 2 (NIRC2) soient moins nombreux, je
ne listerai encore ici que le mode que j’ai eu l’occasion d’utiliser durant ma the`se, a` savoir l’imagerie
assiste´e par OA.
La taille supe´rieure des miroirs au Keck fournissant une re´solution spatiale supe´rieure a` celles des UTs
au VLT, on retrouve ici le meˆme type de design instrumental que celui de´crit pour NACO mais adapte´
aux spe´ciﬁcations du te´lescope. Trois tailles de pixel sont propose´es : 9.94, 19.83 et 39.69 mas/pixel,
associe´es a` trois champs de vue : 10×10′′, 20×20′′et 40×40′′ respectivement.
Depuis 2007, NIRC2 est e´quipe´ d’un nouveau senseur de front d’onde qui fourni les meˆmes per-
formances OA en bande H que celles usuellement obtenues en bande K, ame´liorant donc la re´solution
maximale atteignable d’environ 30% (via l’utilisation d’un longueur d’onde plus courte). C’est e´galement
un parfait imageur a` haute re´solution angulaire, situe´ dans l’he´misphe`re nord, malheureusement d’acce`s
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Spectrograph for INtegral Field Observations in the Near Infrared (SINFONI) est un spec-
trographe a` inte´grale de champs fonctionnant dans le proche infrarouge (1.1-2.45 µm) installe´ au foyer
Cassegrain de UT4 au VLT. Il est compose´ d’un module d’OA, MACAO, de´veloppe´ au sein de l’ESO
[Bonnet et al., 2003], et du spectrome`tre SPIFFI, de´veloppe´ par le MPE, en collaboration avec Neder-
landse Onderzoekschool Voor Astronomie (NOVA) [Eisenhauer et al., 2003]. Il est e´quipe´ de 4 re´seaux
(J, H, K et H+K) optimise´s pour fournir une couverture spectrale comple`te des feneˆtres atmosphe´riques
du meˆme nom, avec une re´solution spectrale d’environ 2000, 3000 et 4000 en J, H et K, respectivement,
et 1500 en H+K. Trois tailles de champs de vue sont oﬀerts, 8×8′′, 3×3′′ et 0.8×0.8′′, avec des tailles
de pixel correspondantes de 250, 100 et 25 mas sur le ciel. Apre`s traitement, cet instrument fourni des
cubes de donne´es dont les deux premie`res dimensions contiennent l’information spatiale de l’objet (on
parle de “spaxel” pour les pixels des directions spatiales) et la troisie`me l’information spectrale, i.e., une
image dont chaque pixel contient un spectre correspondant a` la position du pixel sur le ciel. Les pro-
prie´te´s du processus de construction des cubes de donne´es donnent une forme rectangulaire aux spaxels :
la re´solution est deux fois moindre suivant l’axe nord-sud que est-ouest.
Ces capacite´s de haute re´solution spatiale, combine´es a` une re´solution spectrale suﬃsante pour une
analyse mine´ralogique, en font un instrument ide´al pour obtenir le spectre proche infrarouge des petits
corps dans deux cas : 1) pour les syste`mes multiples ou` la se´paration angulaire des composantes du syste`me
permet de les identiﬁer clairement et 2) pour les objets dont le disque apparent est re´solu. En eﬀet, si
ni les composantes d’un syste`me multiple ni le disque d’un objet ne sont spatialement re´solvables par
Spectrograph for INtegral Field Observations in the Near Infrared (SINFONI), l’instrument ne pre´sente
pas d’avantage par rapport a` un spectrome`tre a` fente. En revanche, il permet de collecter les spectres de
chaque composante d’un syste`me multiple ainsi que de chaque portion de surface visible d’un corps d’une
manie`re bien plus pre´cise (spatialement) et eﬃcace si ceux-ci sont spatialement re´solus.
ESO Faint Object Spectrograph and Camera 2 (EFOSC2) est un imageur, polarime`tre et spec-
trome`tre ope´rant dans le visible (0.3-0.8 µm) re´cemment (Avril 2008) re´installe´ au foyer Nasmyth B du
NTT a` La Silla [Snodgrass et al., 2008]. Il fut conc¸u par les astronomes de l’ESO [Buzzoni et al., 1984]
et y fut installe´ en 1989, avant d’eˆtre de´place´ vers le 2.2 m puis le 3.6 m de La Silla en 1990 et 1997. Son
design simple et robuste, combine´ a` une large gamme de modes d’observation explique sa longe´vite´. Son
installation au NTT en fait un instrument tre`s utile quant au suivi photometrique d’objets de magnitudes
moyennes (V = 18-22 mag), comme les TNOs ou les NEAs.
High Acuity Wide field K-band Imager (Hawk-I) est un imageur grand champs installe´ au foyer
Nasmyth A de UT4 au VLT [Pirard et al., 2004; Casali et al., 2006]. Outre ses ﬁltres a` large bande passante
(J, H, K), il est pourvu de 6 ﬁltres a` bande passante e´troite. Bien que conc¸u pour l’e´tude d’objets e´tendus
tels que les galaxies et les amas globulaires (champs de vue de 7.5×7.5 arcmin2), son ﬁltre e´troit CH4
permet de sonder la pre´sence de glace sur la surface d’objets du syste`me solaire (tels que les TNOs) de
manie`re eﬃcace.
Mid-IR Spectrometer and Imager (MIRSI) est un imageur et spectrographe [Deutsch et al.,
2003] dans le proche et moyen infrarouge (de 2 a` 28 µm), installe´ a` l’IRTF au sommet du Mauna Kea.
Il permet l’acquisition d’images et des spectres dans les feneˆtres atmosphe´riques (partie II.1.a) de 8-
14 et 17-26 µm. Bien que construit pour l’e´tude des objets stellaires jeunes et la formation d’e´toiles,
c’est un spectrographe ide´al pour l’observation des aste´ro¨ıdes : l’IRTF est un te´lescope optimise´ pour les
observations dans l’infrarouge et l’observation des petits corps.
InfraRed Spectrograph (IRS) est l’un des trois instruments a` bord du te´lescope spatial Spitzer de
la NASA fournissant des spectres a` basse (60-120) et moyenne (∼600) re´solution spectrale [Houck et al.,
2004] dans l’infrarouge moyen (5-38 µm). Sa situation en dehors de l’atmosphe`re lui permet de couvrir les
domaines 5-8 µm, 13-17 µm et 17-38 µm inobservables depuis le sol. Les spectres obtenus avec InfraRed
Spectrograph (IRS) sont e´galement exempts des absorptions et e´missions telluriques qui peuvent de´grader
la qualite´ des spectres obtenus depuis le sol.
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Ultraviolet and Visual Echelle Spectrograph (UVES) est un spectrome`tre a` haute re´solution
spectrale fonctionnant dans l’ultraviolet et le visible, installe´ au foyer Nasmyth B de UT2 au VLT [Dekker
et al., 2000]. Son design instrumental lui permet de travailler depuis la coupure de l’atmosphe`re (par-
tie II.1.a) a` 0.33 µm jusqu’a` la limite de sensibilite´ des CCD a` 1.1 µm. Cet instrument fut conc¸u pour
e´tudier les raies des gaz des atmosphe`res d’e´toiles et nuages interstellaires, avec une re´solution spectrale
allant jusqu’a` 110 000. Ne´anmoins, sa haute re´solution spectrale permet l’e´tude des petits corps du sys-
te`me solaire posse´dant une atmosphe`re ou une coma. Les bandes d’absorption dues aux solides sont en
eﬀet tre`s larges et la re´solution spectrale de Ultraviolet and Visual Echelle Spectrograph (UVES) est
alors inutile, mais l’e´tude des gaz pre´sent dans la coma des come`tes ou de l’e´jection de volatiles par des
aste´ro¨ıdes peut eˆtre re´alise´e avec cet instrument.
II.4 Re´duction de donne´es
Une fois les donne´es (images ou spectres) obtenues, il faut les corriger des aberrations et de´formations
introduites par l’atmosphe`re terrestre mais aussi par l’instrumentation elle-meˆme (te´lescope compris).
Cette e´tape s’appelle la re´duction de donne´es, ou` l’on tente de re´duire au maximum les contributions
parasites (conside´re´es comme du bruit) pour ne garder que le signal qui nous inte´resse. Il faudra ensuite
calibrer ce signal de manie`re a` le situer dans un contexte plus ge´ne´ral en le comparant a` d’autres objets,
ou a` d’autres observations. Je vais de´crire ici les me´thodes standards de re´duction de donne´es ainsi que
les protocoles d’observations les permettant. Ce sont ces principes que j’ai applique´s aﬁn de cre´er un
ensemble de programmes (en IDL) de re´duction de donne´es.
II.4.a Conside´rations ge´ne´rales
Les instruments astronomiques sont aujourd’hui tous e´quipe´s de de´tecteurs e´lectroniques qui ont
remplace´ les plaques photographiques depuis maintenant une vingtaine d’anne´e. Leur principe de fonc-
tionnement est le suivant : il s’agit de grilles de pixels, qui font oﬃce de boˆıtes a` photons. Chaque pixel
converti la lumie`re qu’il rec¸oit en e´lectrons, dont le nombre de´pend de la quantite´ de lumie`re rec¸ue. Le
nombre d’e´lectrons est lu pour chaque pixel a` la ﬁn de chaque pose (on parle couramment d’inte´gration),
soit directement en chaque pixel, technologie Complementary Metal–Oxide–Semiconductor (CMOS), ou
en de´plac¸ant les e´lectrons de pixels en pixels jusqu’au bord du de´tecteur ou` ils sont lus, technologie CCD.
Chacune des technologies pre´sente des avantages, suivant l’utilisation de´sire´e. Par exemple, la technologie
CMOS permet un gain de temps lorsqu’une sous partie du champs de vue seulement doit eˆtre observe´e :
on ne lira pas le de´tecteur en entier mais seulement cette sous partie. Autre exemple, la technologie CCD
permet d’additionner des groupes de pixels lors de leur de´placement, augmentant ainsi le rapport signal
a` bruit avant meˆme la lecture. Je ne vais pas de´tailler ici plus en avant les avantages et me´rites des deux
technologies, qui de´pendent principalement de l’utilisation du de´tecteur [voir Howell, 2001, pour plus de
de´tails].
Dans les deux cas, les astronomes disposent a` la ﬁn du processus d’un tableau d’une taille similaire
a` celle du de´tecteur ou` chaque case contient le nombre de photons que le pixel correspondant a rec¸u :
c’est exactement le meˆme proce´de´ que celui des appareils photos nume´riques. On obtient donc une image
(“photographie”) presque de la meˆme manie`re qu’avec une plaque photographique. En revanche, l’aspect
discret (de taille ﬁnie) des pixels et les me´canismes de lectures entraˆınent des bruits et aberrations qu’il
faut corriger :
◦ Pixels “morts” : certains pixels peuvent ne plus eˆtre re´ceptifs a` la lumie`re. Ainsi, quelle que soit
la quantite´ de lumie`re qui les e´claire, ils ne produiront que peu d’e´lectrons, voire aucun.
◦ Pixels “chauds” : cas contraire des pixels morts, les pixels chauds sont des pixels qui produisent
de nombreux e´lectrons, et ce inde´pendamment de la quantite´ de lumie`re qui les e´claire, meˆme en
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◦ Biais ou bruit d’instrument : lors de la lecture, des e´lectrons peuvent eˆtre produits par agitation
quantique. Ce qui signiﬁe qu’avec un temps de pose nul l’image obtenue n’est pas uniforme´ment
noire. Au lieu de mesurer une absence de lumie`re sur l’ensemble des pixels, on mesure un fond de
faible intensite´. Ce biais e´tant produit a` la lecture, il est e´galement pre´sent dans les observations
scientiﬁques.
◦ Courant d’obscurite´ : tout corps e´met un rayonnement dit thermique, provenant de la cre´ation de
photons par agitation quantique. Ceci est e´galement vrai pour les instruments astronomiques, qui
vont recevoir des photons produits par eux-meˆmes. Le re´sultat est un niveau de fond dans les images
(sans rapport avec la quantite´ de lumie`re rec¸ue) dont le niveau sera d’autant plus haut que le temps
de pose est long. Puisque la production de photons de´pend de la tempe´rature, les instruments sont
refroidis de manie`re a` ne produire qu’un nombre limite´ de photons de cette manie`re. Il est a` noter
que les de´tecteurs ope´rant dans le visible ne sont pas aﬀecte´s par ce bruit de courant d’obscurite´.
En eﬀet, les photons sont e´mis de manie`re thermique dans l’infrarouge, or, les de´tecteurs visibles
ne sont pas sensibles a` cette gamme de longueur d’onde.
◦ Champs plat : l’eﬃcacite´ avec laquelle chaque pixel converti la lumie`re qu’il rec¸oit en e´lectrons est
inde´pendante de ces pixels voisins. Il en re´sulte des diﬀe´rences de sensibilite´ entre les pixels qui se
traduit par une image non-uniforme lors de l’observation d’une surface brillante homoge`ne (comme










Fig. II.16: Exemple de re´duction de donne´es dans le proche infrarouge. Ici le TNO (134340) Pluton et son
compagnon Charon sont observe´s en bande J. L’image brute est entache´e de mauvais pixels (visibles dans le
zoom) et d’un fond de ciel pre´sentant des structures. L’image re´duite est excepte de ces de´fauts. L’effet du champs
plat est e´galement corrige´, bien que difficile a` visualiser ici (Cre´dit : images de B. Sicardy)
Ces eﬀets provenant des instruments, ils vont donc eˆtre propres a` chaque mode des instruments (par
exemple, les champs plats de chaque ﬁltre seront diﬀe´rents entre eux). Heureusement, des solutions ont e´te´
trouve´es pour palier tous ces de´fauts (voir la Fig. II.16 pour un exemple de re´duction). Il suﬃt pour cela
de produire tout un ensemble de donne´es, dites de calibrations, lors des observations. Je de´cris maintenant
quelles sont ces donne´es ainsi que la manie`re de corriger les points e´voque´s ci-dessus.
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II.4.b Dans le visible
Les donne´es prises dans le visible souﬀrent du bruit d’instrument (biais) ainsi que d’un champ plat
non uniforme. Aﬁn de calibrer le biais, il convient de prendre plusieurs images avec un temps d’exposition
nul (pour limiter le courant d’obscurite´) et avec l’obturateur ferme´ (pour ne pas enregistrer de lumie`re
parasite). Les images ainsi obtenues ne contiendront que l’information due au bruit d’instrument. Ceci
est fait durant la journe´e, lorsque le te´lescope est ferme´.
Les images de champs plat sont obtenues lors de la pe´nombre en de´but et/ou ﬁn de nuit. Le ciel est
alors brillant et uniforme, permettant d’acque´rir aise´ment des images uniforme´ment e´claire´es. Je pre´sente




Fig. II.17: Images du biais et de champs plat obtenues en filtre R avec EFOSC2 au NTT a` La Silla.
Il convient de prendre plusieurs images pour chaque calibration dans le cas ou une de ces images
serait aﬀecte´e par un de´faut temporaire (comme par exemple la traˆıne´e laisse´e par un rayon cosmique).
Si une seule image de calibration est prise, et se voit aﬀecte´e d’un tel de´faut, la re´duction de donne´es
sera fausse´e. La proce´dure habituelle est alors de cre´er des images de calibration exemptes de de´fauts
passagers.
Image du biais : aﬁn de produire une image du biais, il suﬃt de prendre la me´diane (pour chaque
pixel) d’un ensemble d’images de biais.
Image du champs plat (flat) : de la meˆme manie`re que pour le biais, la cre´ation du champs plat
commence par prendre la me´diane d’une se´rie d’images de champs plat (dont le niveau me´dian a e´te´
ajuste´ pour eˆtre constant entre toutes les images). On y soustrait ensuite l’image du biais pour s’af-
franchir du bruit d’instrument. L’image est ﬁnalement divise´e par sa valeur moyenne, fournissant ainsi
une mesure directe de la diﬀe´rence de sensibilite´ entre les pixels. Bien que dans le cas d’un de´tecteur par-
fait, tous les pixels aient une sensibilite´ identique (valeur uniforme de 1), celle-ci oscille en re´alite´ autour
de 1. Par exemple, une valeur de 1.1 signiﬁe que le pixel est 10% plus sensible que l’ensemble du de´tecteur.
Une fois ces images du bruit d’instrument et de la re´ponse du champs plat cre´e´es, la re´duction a`
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l’image normalise´e du champs plat. On peut re´sumer l’ensemble du processus par la formule suivante :
Imagere´duite = (Imagebrute − Biais)×
< (Flat− Biais) >
Flat− Biais (Eq. II.2)
II.4.c Dans le proche infrarouge
Les donne´es obtenues dans le proche infrarouge sont e´galement aﬀecte´es par les ine´galite´s du champs
plat. Elles souﬀrent toutefois de deux contributions supple´mentaires : le courant d’obscurite´ et le fond du
ciel, plus important dans ces longueurs d’onde que dans le visible (voir Fig. II.1).
Les images du courant d’obscurite´ s’obtiennent de manie`re similaire a` celles du biais, avec l’obturateur
ferme´. En revanche, comme le courant d’obscurite´ de´pend du temps d’exposition, il convient de re´aliser
des images de celui-ci pour chaque temps d’exposition utilise´ durant la nuit d’observation. Les images de
champs plat sont obtenues de la meˆme manie`re que dans le visible (voir ci-dessus : II.4.b).
La proce´dure pour obtenir les images de courant d’obscurite´ et de champs plat est ensuite la meˆme
qu’en visible. Il est a` noter que le bruit d’instrument (biais) est e´galement pre´sent dans les de´tecteurs
proche infrarouge. On ne mentionne que rarement celui-ci, puisque les images du courant d’obscurite´
contiennent e´galement l’empreinte du biais, qui sera soustrait aux donne´es en meˆme temps que le courant






Fig. II.18: Images du courant d’obscurite´ et du champs plat obtenues en filtre H avec NACO au VLT/UT4.
Vient ensuite une e´tape propre au proche infrarouge : la soustraction de la contribution du ciel. Si
dans le visible l’atmosphe`re est presque comple`tement transparente, ce n’est pas le cas dans le proche
infrarouge (voir Fig. II.1). Il existe deux manie`res d’e´valuer le fond du ciel :
1. Si l’objet est e´tendu (ou si de trop nombreuses sources sont pre´sentes dans le champs de vue), il
convient d’intercaler des observations du ciel (a` une faible distance angulaire de l’objet d’inte´reˆt)
entre les observations scientiﬁques.
2. Si l’objet n’est pas trop e´tendu, il suﬃt de placer la cible a` diﬀe´rent endroits sur le de´tecteur lors des
observations pour pouvoir extraire une image du ciel puis de prendre la me´diane des observations
scientiﬁques en chaque pixel (Fig. II.19).
La re´duction des images consiste alors a` soustraire l’image du ciel (qui permet de s’aﬀranchir par la
meˆme occasion des bruits d’instrument et de courant d’obscurite´), puis a` diviser par l’image du champs
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Fig. II.19: Principe de cre´ation d’une image du ciel a` partir d’une se´rie d’images ou` l’objet a e´te´ de´place´ durant
les observations.
plat :
Imagere´duite = (Imagebrute − Ciel)×
< (Flat−Dark) >
Flat−Dark (Eq. II.3)
II.4.d Inde´pendamment de la longueur d’onde
Je de´cris maintenant quelques ope´rations qui peuvent eˆtre re´alise´es, quelle que soit la longueur d’onde
conside´re´e.
Correction des mauvais pixels : aﬁn de corriger l’information (non) contenue par les mauvais pixels,
il faut tout d’abord lister quels pixels doivent eˆtre conside´re´s ainsi. On utilise pour cela les images de biais
ou de courant d’obscurite´ et champs plat. En eﬀet, les pixels chauds seront facilement identiﬁables sur
des images faiblement expose´es (biais ou dark) ; et les pixels morts dans les images fortement expose´es
(ﬂat). On remplace ensuite la valeur de ces pixels par la me´diane des pixels avoisinants (dans une boˆıte
de quelques pixels de coˆte´) ; ou` on se contente de ne pas prendre leur valeur en compte lors de l’analyse.
Correction de franges d’interfe´rence : En raison de l’e´paisseur ﬁnie et non constante des CCDs,
les photons interfe`rent parfois en leur sein. Ceci a pour re´sultat la cre´ation de franges (d’interfe´rence)
qui se superposent au signal (Fig. II.20). Si l’amplitude des franges varie en fonction des conditions
d’observation, leur position sur le de´tecteur reste ﬁxe. Il suﬃt alors de cre´er une carte de franges et de la
soustraire aux observations pour corriger cet eﬀet.
La carte s’obtient d’une manie`re similaire au ciel en proche infrarouge : on combine un nombre
important d’images en rejetant les fortes valeurs (e´toiles, sources diverses...) pour chaque pixel. Il faut
ensuite ajuster l’amplitude des franges de la carte a` celles de chaque observation. On de´ﬁni pour cela un
ensemble de paires de points de re´fe´rence, choisies a` cheval entre les parties sombres et claires des franges.










Fig. II.20: Carte de franges en bande i pour EFOSC2 au NTT a` La Silla. Les marques A, B et C montrent
quelques exemples de paires de points utilise´es pour ajuster le contraste des franges. On choisi un point dans
une partie brillante de la frange et un autre point associe´, proche et dans la partie d’obscurite´ de la frange. Leur
rapport dans l’image et dans la carte donne une estimation du facteur a` appliquer a` la carte avant de la soustraire
a` l’image scientifique. Dans le cas de EFOSC2, j’ai utilise´ 20 paires de points re´partie sur tout le champs.
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Chapitre III
Une me´thode d’analyse originale :
KOALA
J’expose dans ce chapitre la me´thode d’analyse d’images a` haute re´so-
lution angulaire au de´veloppement de laquelle j’ai collabore´ durant ma
the`se (partie III.3). Je rappellerai au passage le principe de traitement
des images appele´ de´convolution (partie III.1), ainsi que les me´thodes
traditionnelles d’analyse (partie III.2). Je ﬁnirai par de´crire les diﬀe´rentes
e´tapes de la construction de cartes a` partir d’images (III.4).
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III.1 Restauration de la re´solution angulaire optimale
Dans le cas d’observations re´alise´es depuis le sol, la turbulence atmosphe´rique de´grade la re´solution
spatiale des observations. L’optique adaptative fourni une correction en temps re´el des aberrations in-
troduites par l’atmosphe`re (voir le chapitre II.2), ame´liorant grandement la re´solution obtenue. Cette
correction est toutefois imparfaite et pour tirer le maximum d’informations spatiales des observations, un
traitement a posteriori des images est ne´cessaire.
Aﬁn d’exposer le principe de ce traitement, commenc¸ons par voir comment l’image est forme´e sur
le de´tecteur dans le cas d’un te´lescope “ide´al”, sans les perturbations dues a` l’atmosphe`re, ni les divers
bruits entachant les observations re´elles et donc uniquement limite´ par la diﬀraction.
On conside`re un te´lescope ide´al s’il est line´aire et invariant par translation (sens des the´ories du signal).
L’image forme´e (I) est donc le re´sultat de la convolution de la lumie`re entrant dans le te´lescope (l’objet,
O) par la re´ponse impulsionnelle du te´lescope : la fonction d’e´talement du point, en anglais Point-Spread
Fonction (PSF).
I = O ⋆ PSF (Eq. III.1)
Dans un tel cas, retrouver l’objet a` partir de l’image est chose aise´e. En eﬀet, la transforme´e de Fourier
(FFT) transforme l’ope´ration de convolution en une multiplication dans l’espace conjugue´. Ainsi
I ′ = FFT[I]
= FFT[O ⋆ PSF ]
= O′ × PSF ′ (Eq. III.2)
Il suﬃt alors de diviser la FFT de l’image (I ′) par celle de la PSF (PSF ′) pour retrouver celle de
l’objet originel (O′), sans les aberrations due a` la diﬀraction, on parle commune´ment de de´convolution.
L’observation d’une e´toile non re´solue spatialement permet de mesurer la PSF re´elle du te´lescope.
O′ = I ′/PSF ′
O = FFT[I ′/PSF ′] (Eq. III.3)
Si le principe est extreˆmement simple dans le cas invariant expose´ ici, il en va autrement pour les
observations re´elles, ou` les diﬀe´rents bruits pre´sents vont compliquer cette ope´ration (cas des observa-
tions spatiales comme celles re´alise´es par le HST). En eﬀet, le proble`me de de´convolution fait partie de
manie`re plus ge´ne´rale des proble`mes “mal-pose´s” [Tikhonov and Arsenine, 1974], ou` un bruit de faible
contribution dans le signal originel peut se re´ve´ler dominant apre`s l’ope´ration. Aux observations re´alise´es
depuis le sol s’ajoute une diﬃculte´ supple´mentaire. En eﬀet, la perturbation atmosphe´rique fait e´voluer
tre`s rapidement (e´chelle de temps de quelques milli-secondes) la re´ponse impulsionnelle de l’ensemble
te´lescope+atmosphe`re par lequel passe la lumie`re de l’objet. L’observation d’une e´toile fourni donc la
PSF de l’ensemble, mais a` un autre moment, et dans une autre direction, que lors de l’observation de
l’objet scientiﬁque. La PSF ainsi obtenue, bien que globalement similaire, n’est alors pas la meˆme que
celle (non observe´e) des observations scientiﬁques. Le proce´de´ expose´ ci-dessus (Eq. III.3), n’est alors plus
valide et son application a de plus grandes chances d’introduire des artefacts (provenant de la diﬀe´rence
entre les deux PSFs conside´re´es) que de corriger les re´sidus de la correction partielle de l’OA.
Pour palier ce proble`me, diﬀe´rents algorithmes ont e´te´ cre´e´s aﬁn d’estimer la PSF correspondant aux
observations scientiﬁques, a` partir de PSFs de re´fe´rences prises au cours de la meˆme nuit (par exemple
Lucy-Richardson, Maximum Entropy...) Au cours de ma the`se, j’ai utilise´ l’algorithme appele´ Myopic It-
erative STep preserving Restoration ALgorithm (Mistral), de´veloppe´ au sein de l’Oﬃce National d’E´tudes
et de Recherches Ae´rospatiales (ONERA) [Fusco, 2000; Conan et al., 2000]. Cet algorithme est base´ sur
une approche probabiliste du proble`me de de´convolution et pre´serve les bords francs des objets observe´s
[Mugnier et al., 2004]. Ce dernier aspect le rend particulie`rement adapte´ aux observations des corps du
syste`me solaire.
Quelques points sont a` conside´rer lors de l’utilisation de Mistral. Premie`rement, l’obtention de PSFs
est primordiale lors des observations. Il faut pour cela observer re´gulie`rement des e´toiles proches (sur le
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ciel) de l’objet observe´, et dans les meˆmes conditions de correction d’OA. On prendra soin alors de ne pas
re-optimiser la boucle de correction (voir le chapitre II.2). Il convient e´galement de trouver un compromis
entre observer le ou les objets d’inte´reˆt scientiﬁque et les PSFs. Les meilleurs re´sultats de de´convolution
que j’ai pu obtenir l’ont e´te´ pour des cas ou` plusieurs se´ries de PSFs avaient e´te´ obtenues durant la nuit
d’observation. Le temps de pointage et l’inte´gration sur une e´toile brillante (mag ≤ 12) e´tant de l’ordre
de 10 a` 20 minutes, il convient d’observer une e´toile toute les 1 a` 2 heures aﬁn de s’assurer la meilleure
de´convolution possible.
Deuxie`mement, Mistral est parame´tre´ via trois quantite´s, de´ﬁnies par l’utilisateur. Ces trois parame`tres
permettent de ponde´rer l’importance relative des hautes et basses fre´quences dans l’image reconstruite,
ainsi que de ge´rer le degre´ de prise en compte des PSFs. Le re´sultat de la de´convolution est fortement
lie´ a` ces parame`tres, qui permettent de supplanter le manque d’information concernant la PSF re´elle
des observations. L’utilisation de Mistral demande donc d’essayer de nombreuses combinaisons de ces
parame`tres, et ce pour chaque observation. Ceci en rend son utilisation laborieuse. Toutefois, il est pos-
sible d’appre´hender l’inﬂuence de chacun des parame`tres apre`s une pe´riode de tests (annexe A.1). Cet
aspect d’essai/erreur rend de nombreux scientiﬁques sceptiques sur la pertinence des re´sultats obtenus
apre`s de´convolution. Ne´anmoins, il est possible de s’assurer de la validite´ de l’approche en comparant
plusieurs vues du meˆme objet a` diﬀe´rents instants. Si celui-ci tourne sur lui-meˆme, notre capacite´ a` suivre
des marques reconnaissables (albe´do, topographie) conﬁrme leur existence. Une de´monstration de la per-
tinence des re´sultats obtenus par imagerie a` haute re´solution, avec les techniques de correction par OA
et de´convolution, est fournie par les observations in-situ : les images du satellite Galile´en Io obtenues par
OA au W. M. Keck [Marchis et al., 2002] ainsi que celles de la surface de Titan (le plus grand satellite
de Saturne, voir Fig. III.1) au VLT [Witasse et al., 2006] sont en parfait accord avec celles obtenues sur
place par les sondes Galileo d’une part et Cassini et Huygens (lors de son plongeon dans l’atmosphe`re de
Titan) d’autre part.
Le dernier point a` conside´rer est l’aspect ite´ratif de Mistral. De ce fait, plus les images a` de´convoluer
sont grandes, plus le traitement en sera long. En conside´rant le fait que de nombreux jeux de parame`tres
sont essaye´s avant acceptation de l’image ﬁnale (voir ci-dessus), le temps de calcul est important a` consid-
e´rer. Pour cela, il convient de re´duire la taille des images en ne conservant qu’une feneˆtre autour de l’objet
ou de la PSF conside´re´. Ceci tout en prenant soin de ne pas tronquer le ﬂux provenant de l’objet (ce qui
pourrait conduire a` une de´convolution errone´e). J’ai donc re´duit toutes les images que je pre´senterai par
la suite a` la taille de 128×128 ou 256×256 pixels suivant la taille apparente des objets (les dimensions en
puissance de 2 e´tant choisies aﬁn d’acce´le´rer les calculs de FFT compris dans Mistral).
A` partir de ma troisie`me anne´e de the`se, j’ai e´galement utilise´ le programme Adaptive Image De-
convolution Algorithm (AIDA), principalement pour re´aliser des simulations sur la pre´cision atteignable
lors de la mesure de la taille des aste´ro¨ıdes. Ce programme est une version libre de l’algorithme Mistral,
dont la rapidite´ de calcul est fortement ame´liore´e et les trois quantite´s de´crites ci-dessus sont e´value´es
automatiquement par le programme [Hom et al., 2007]. Cet aspect automatique repre´sente un e´norme
avantage par rapport a` Mistral. Ne´anmoins, si les contours des objets de´convolue´s avec AIDA sont en
tout point similaires a` ceux obtenus avec Mistral, la photome´trie relative a` l’inte´rieur du disque apparent
ne´cessite souvent une intervention de l’utilisateur. En eﬀet, AIDA produit souvent plus de “ringing”, eﬀet
bien connu d’exce`s d’intensite´ sur le bord du disque apparent d’objet apre`s de´convolution, que Mistral.
La de´convolution dans le but de cre´ation de carte de la surface ne´cessite alors l’utilisation de Mistral.
III.2 Me´thodes d’analyse d’images
Les premie`res images du disque apparent d’un aste´ro¨ıde ont e´te´ obtenues de`s 1991, lors du survol
de (951) Gaspra par la sonde Galileo de la NASA. Avec l’ave`nement du HST et des grands te´lescopes
au sol e´quipe´s d’OA, de nombreux aste´ro¨ıdes ont e´te´ image´s. Je pre´sente rapidement ici deux me´thodes
permettant de de´terminer la direction du poˆle de rotation, la seconde permettant a` la fois la de´termination
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Fig. III.1: A gauche : Mode`le de la surface de Titan (le satellite principal de Saturne) obtenu par les sondes
Cassini, en orbite autour de Saturne, et Huygens, qui plongea dans l’atmosphe`re de Titan en Janvier 2005. A
droite : Image de la surface de Titan obtenue au VLT avec NACO, de´convolue´e avec Mistral.
La correspondance entre les deux images est frappante, malgre´ la re´solution spatiale moindre fournie par les
observations depuis la Terre. Ces vues illustrent parfaitement la validite´ de l’approche OA+de´convolution. (Cre´dit :
ESO Press Release 04/05).
III.2.a Points de controˆle
Il est possible de de´terminer les coordonne´es du poˆle d’un corps ce´leste de`s lors que des marques sont
visibles a` sa surface. Lors de la rotation, tout point a` la surface va en eﬀet de´crire un cercle dont le centre
est confondu avec l’axe de rotation (le plan de ce cercle est orthogonal a` l’axe). La projection de ce cercle
est une ellipse dans le plan du ciel. Le suivi d’une marque lors de la rotation d’un aste´ro¨ıde fourni donc
le trace´ d’un paralle`le a` la surface du corps dans le plan du ciel.
La forme de ce trace´ en forme d’ellipse est directement relie´e a` l’orientation du corps au moment des
observations via deux angles : l’angle au poˆle pn et la latitude sub-terrestre SEPβ . Ces deux angles sont
la repre´sentation a` un moment donne´ de l’orientation du poˆle de l’astre. Leur mesure fourni in fine les
coordonne´es du poˆle, sans qu’aucune hypothe`se n’ait e´te´ e´mise.
On va donc choisir une marque aise´ment reconnaissable, dont le contraste permet un repe´rage pre´cis
(sub-pixelique), et mesurer ses positions successives sur le disque apparent de l’objet. Notons (x, y) les
coordonne´es de ces points dans le plan du ciel. Alors, celles-ci ve´riﬁent, pour une ellipse de rayon e´quivalent
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Cette e´quation contient 5 inconnues, pn et SEPβ qui nous inte´ressent directement, ainsi que xc, yc et
R. On peut contraindre ces 5 valeurs par moindre carre´ si de nombreuses positions (x,y) de la marque
sont fournies. Ensuite, on peut remonter aux coordonne´es du poˆle (αp, δp) dans un repe`re e´quatorial en
conside´rant les coordonne´es de l’objet au moment des observations (αA, δA) :
sin(SEPβ) = − sin(δp) sin(δA)− cos(δp) cos(δA) cos(αp − αA) (Eq. III.5)
cos(SEPβ) sin(pn) = cos(δp) sin(αp − αA) (Eq. III.6)
cos(SEPβ) cos(pn) = sin(δp) cos(δA)− cos(δp) sin(δA) cos(αp − αA) (Eq. III.7)
Au vu de ceci, il apparaˆıt que l’incertitude sur l’orientation provient de notre capacite´ a` contraindre le
trace´ d’une marque (on peut en eﬀet ne´gliger les erreurs sur la position de l’aste´ro¨ıde). Cette contrainte se
de´compose en deux facteurs : la portion de la pe´riode observe´e et l’erreur commise sur la position apparente
de la marque. En eﬀet, plus l’arc d’ellipse couvert sera important, et plus l’ellipse sera contrainte. La
me´thode des points de controˆles fourni donc les coordonne´es du poˆle d’un corps ce´leste sans a priori, sous
condition :
a. que des marques de surface soient visibles et reconnaissables d’une image a` l’autre
b. que les observations couvrent une pe´riode assez courte durant laquelle SEPβ et pn peuvent eˆtre
conside´re´s constants (environ une nuit).
c. que les marques soient repe´re´es pendant une portion de rotation conse´quente (quelques dizaines de
degre´s)
III.2.b E´volution du limbe
Chaque image du disque apparent d’un aste´ro¨ıde fourni une mesure de son contour pour une ge´ome´trie
donne´e (une sorte de coupe de sa forme). La combinaison d’un grand nombre de contours ainsi mesure´s
permet l’obtention d’un mode`le de forme de l’aste´ro¨ıde [e.g Conrad et al., 2007]. En revanche, si les
observations sont en nombre insuﬃsant, il est commun de mode´liser l’aste´ro¨ıde par un ellipso¨ıde tri-axial
aﬁn de de´terminer ses dimensions et les coordonne´es de son poˆle [Drummond, 2000]. Cette manie`re de
proce´der, en suivant l’e´volution du proﬁl du limbe, est tre`s similaire au traitement des occultations stel-
laires (voir chapitre I.3.a).
Un ellipso¨ıde de´ﬁni par trois axes (a ≥ b ≥ c) est vu sous n’importe quelle ge´ome´trie comme une
ellipse de demi axes apparents α ≥ β. Ces deux grandeurs, ainsi que l’orientation du demi grand axe
(γ), sont observables sur chaque image (voir la Fig. III.2 pour un sche´ma de la de´ﬁnition de ces trois
grandeurs). Ces trois valeurs sont relie´es aux dimensions de l’ellipso¨ıde (a, b, c) ainsi qu’a` son orientation
dans l’espace (coordonne´es αp, δp du poˆle dans un repe`re e´quatorial et moment t0 associe´ a` une phase Φ0
de re´fe´rence). Ainsi, en combinant Nobs observations d’un aste´ro¨ıde a` diverses e´poques, fournissant Nobs
mesures [αi, βi, γi]
Nobs
i=0 , on peut remonter par moindre carre´ aux six parame`tres de´ﬁnissant l’ellipso¨ıde
(l’aste´ro¨ıde) dans l’espace : [a, b, c, αp, δp, t0].
Cette me´thode est la plus re´pandue, meˆme dans le cas d’aste´ro¨ıdes dont la forme est fortement e´loigne´e
d’un ellipso¨ıde [e.g. (511) Davida par Marchis et al., 2006a; Conrad et al., 2007]. Je discute la pertinence
des mesures obtenues par cette me´thode dans la partie III.3.c.
III.3 Une nouvelle technique : KOALA
J’ai e´te´ amene´ au cours de ma the`se a` participer au de´veloppement d’une nouvelle me´thode d’analyse
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Fig. III.2: De´finition des grandeurs utilise´es pour quantifier la pre´cision atteignable lors de l’extraction de contours.
Ce sont les meˆmes grandeurs que celle utilise´e dans l’analyse base´e sur l’hypothe`se qu’un aste´ro¨ıde est correctement
de´crit par un ellipso¨ıde. La projection d’un ellipso¨ıde sur un plan est une ellipse. On peut alors mesurer la taille
(demi-axes α et β) ainsi que l’orientation (par rapport au Nord ce´leste : γ) de celle-ci.
me´thode est de de´crire du mieux possible la forme re´elle d’un aste´ro¨ıde et ses proprie´te´s de rotation. Pour
cela, les hypothe`ses sur la forme sont re´duites a` leur minimum et celle-ci peut eˆtre quelconque (incluant
des concavite´). Pour cela, cette me´thode tire parti du maximum d’informations disponibles et utilise alors
les courbes de lumie`re et les images a` haute re´solution angulaire de manie`re conjointe.
III.3.a Extraction du profil
Aﬁn de de´terminer la taille et la forme d’un aste´ro¨ıde, il va eˆtre ne´cessaire de de´terminer pre´cise´ment
la position du contour de son disque apparent (forme´ par son limbe et son terminateur).
J’ai pour cela de´veloppe´ une me´thode base´e sur une transformation en ondelettes. Je ne vais pas de´crire
en de´tail la the´orie des transformations en ondelettes ; un aperc¸u de ses applications en astrophysique peut
eˆtre trouve´ dans Starck [2002]. Il suﬃra ici de noter que de nombreuses ondelettes existent (par exemple,
la FFT), chacune permettant d’extraire un type donne´ d’information. Il faut donc choisir l’ondelette
approprie´e a` l’information que l’on de´sire retirer d’un signal. Aﬁn d’extraire les bords francs du disque
apparent des aste´ro¨ıdes, j’ai choisi d’utiliser l’ondelette Laplacian of Gaussian (LoG) (qui comme son nom
l’indique est simplement la fonction re´sultante de l’application de l’ope´rateur laplacien sur une fonction
gaussienne), adapte´e a` la de´tection de discontinuite´s en 2 dimensions. Je de´veloppe ici rapidement la
formule d’une LoG : soit G(x, y) une gaussienne en 2 dimensions de de´viation standard σ (syme´trique























Je pre´sente ensuite en Fig. III.3 le processus d’extraction de contour pour des donne´es simule´es,
explicitant les diverses e´tapes du processus. La transforme´e en ondelette consiste a` convoluer le signal
avec l’ondelette, ici la LoG. Dans ce cas pre´cis, l’emplacement des valeurs nulles dans l’image re´sultante
indique la position des discontinuite´s de l’image d’origine (la de´viation standard σ permettant de choisir
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Fig. III.3: Simulation de de´termination de la taille d’un objet ce´leste a` bords francs. Du haut a` gauche en bas
a` droite : un objet ide´alise´ (ellipse de couleur uniforme), une e´toile de re´fe´rence (PSF obtenue au W. M. Keck
observatory) utilise´e pour simuler l’image de l’objet par le te´lescope. Cette image a ensuite e´te´ de´convolue´e avec
Mistral, en utilisant d’autres PSF provenant de la meˆme nuit d’observation. Finalement, le contour est extrait
au moyen d’une ondelette (Laplacienne de Gaussienne 2d, LoG, voir texte). Comme pour le reste de l’analyse
d’image, tous les programmes que j’ai cre´e´s ont e´te´ code´s avec le langage IDL.
la taille des discontinuite´s recherche´es). Point important, la forme apparente du corps est mesure´e via
cette technique, permettant alors une description du relief a` la surface de l’objet. Les autres me´thodes
base´es sur l’ajustement d’ellipses [e.g. Drummond, 2000] fournissent la taille apparente, sans pour autant
permettre une description de´taille´e de la forme de l’aste´ro¨ıde. Or, la connaissance de la forme re´elle des
corps est importante pour l’e´tude des impacts qu’ils ont subis [cas de (4) Vesta par exemple, Thomas
et al., 1997a], sans compter les biais possibles introduits par l’utilisation d’un mode`le inadapte´ (voir la





CHAPITRE III. UNE ME´THODE D’ANALYSE ORIGINALE : KOALA
III.3.b Imagerie et courbes de lumie`re
Le principe va ensuite eˆtre d’utiliser l’information sur la taille et la forme, obtenue de manie`re directe
par les images, avec les informations contenues dans les courbes de lumie`re, contraignant la forme de
manie`re indirecte. De manie`re a` limiter au maximum l’introduction d’artefacts dans les contours, j’ai
de´veloppe´ un algorithme qui combine plusieurs contours obtenus a` quelques minutes d’intervalle.
L’ide´e est la suivante : durant un laps de temps de quelques minutes, les aste´ro¨ıdes ne vont tourner
que de quelques degre´s. En eﬀet, une pe´riode de rotation typique de 4-8 heures entraˆıne une rotation de
moins de 5◦ pour des observations e´tale´es sur 3 minutes. Le principe est donc d’obtenir plusieurs images
(typiquement une dizaine) en quelques minutes, puis de de´convoluer chacune d’entre elles. La mesure du
contour s’eﬀectue ensuite comme pre´sente´e ci-dessus (III.3.a). Ensuite, cette se´rie de contour est aligne´e,
et le contour ﬁnal est la me´diane de ces contours, calcule´e le long de l’azimut (Fig. III.4).
Ensuite, les mathe´matiques ne´cessaires a` l’inversion combine´e des deux modes (imagerie et courbes
de lumie`re) ont e´te´ re´alise´es par Kaasalainen [2009], a` partir de son expe´rience des inversions de courbes
de lumie`re [principalement Kaasalainen and Torppa, 2001; Kaasalainen et al., 2001, 2002c]. Le principe
de l’inversion est de trouver la combinaison de coordonne´es de poˆle, pe´riode de rotation et forme qui va
reproduire au mieux les contours et les courbes de lumie`re. Pour cela, la forme des aste´ro¨ıdes est de´crite
comme une somme d’harmoniques sphe´riques, permettant une e´criture mathe´matique de la forme. De
plus, la complexite´ de forme fournie par les harmoniques sphe´riques allant croisant avec leur degre´, il
suﬃt de choisir le degre´ le plus bas possible fournissant une solution acceptable pour limiter l’introduction
d’artefacts. Ce choix se justiﬁe e´galement du fait que les aste´ro¨ıdes les plus gros sont relativement re´guliers
et qu’il est peu probable qu’ils pre´sentent des angulosite´s.
Apre`s une suite d’essai/erreur, la solution retenue est celle qui minimise au mieux le χ2 combine´ des
deux modes de donne´es (courbes de lumie`re d’une part et contours obtenus par imagerie d’autre part), avec
la condition que le χ2 de chaque mode soit acceptable. Comme cette me´thode peut fonctionner avec des
contours obtenus de n’importe quelle manie`re (par exemple par occultation stellaire) et que l’interaction
des diﬀe´rents modes de donne´es est tre`s forte, j’ai appele´ cette me´thode Knitted Occultation, Adaptive
optics and Light-curve Approach (KOALA). Je pre´sente maintenant une estimation du biais de cette
me´thode, compare´e a` la me´thode d’e´volution du limbe pre´sente´e ci-dessus (III.2.b).
III.3.c E´valuation des erreurs syste´matiques
La question de l’e´valuation des erreurs syste´matiques se pose de`s lors que diverses e´tudes individuelles
annoncent des barres d’erreurs tre`s petites qui ne pre´sentent aucune intersection. En eﬀet, une incertitude
convenablement e´value´e doit, par de´ﬁnition, obligatoirement inclure la “vraie” solution. Donc, l’existence
simultane´e de diverses solutions dont l’accord apparaˆıt a` plusieurs de´viations standards (4-, 5-σ) est
re´ve´lateur de, au choix :
a. une des e´tudes est fausse´e, et dans ce cas il n’y a pas de proble`me de fond ;
b. l’e´valuation de l’incertitude d’une ou plusieurs e´tudes est fausse´e. C’est ce cas qui m’inte´resse ici,
car vraisemblablement re´pandu dans la communaute´.
Un exemple tre`s visuel de ce type de conside´rations est donne´ par Mouret et al. [2007, Fig. 1].
Quelle est la source de cette mauvaise e´valuation des incertitudes ? Une barre d’erreur est la somme
de deux contributions : l’erreur interne au mode`le, facile a` calculer, qui correspond ge´ne´ralement a` la
de´viation standard mesure´e entre le mode`le et les donne´es ; et l’erreur externe, dite syste´matique, qui
rend compte de la pertinence du mode`le par rapport aux donne´es et des biais propres a` chaque me´thode.
Cette seconde est beaucoup plus diﬃcile a` e´valuer et c’est pour cette raison qu’elle est souvent omise,
l’incertitude e´tant assimile´e a` l’erreur interne seule. Or, rien ne garanti que l’erreur syste´matique soit
ne´gligeable par rapport a` l’erreur interne.
Prenons l’exemple suivant : on cherche a` mode´liser un aste´ro¨ıde par un paralle´le´pipe`de rectangle. La
Fig. III.5 repre´sente le type de re´sultat qu’on pourrait obtenir. Tel qu’on le conc¸oit ge´ne´ralement, la
solution (c’est a` dire la taille du paralle´le´pipe`de rectangle, de´ﬁni par les trois longueurs a, b et c) serait un
compromis, correspondant au rectangle libelle´ “Moyen” dans le plan (a,c). L’erreur interne associe´e est la
de´viation standard (σa, σb, σc) pre´sente´e par les diﬀe´rents triplets (a, b, c) de´termine´s sur chaque image.
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Fig. III.4: Exemples de mesure du contour moyen d’une se´rie d’observations, ici pour l’aste´ro¨ıde (41) Daphne
(voir le chapitre IV.4). Les points gris repre´sentent les mesures les mesures individuelles des contours. La ligne
noir le contour me´dian et les lignes pointille´es grises la de´viation 3-σ des contours individuels au contour me´dian.
La re´pe´tabilite´ des mesures est ici e´vidente. La taille des pixels est de 13 et 11 km pour les parties de gauche et
de droite respectivement. La dispersion observe´e est donc de l’ordre du pixel au maximum, bien plus petite que
l’e´le´ment de re´solution the´orique, et souvent sub-pixelique.
Mais cette conception (ge´ne´ralement utilise´e) fait abstraction du fait qu’un paralle´le´pipe`de rectangle n’est
e´videment pas un mode`le adapte´ pour repre´senter la forme d’un aste´ro¨ıde. Une erreur plus re´aliste (δa,
δb, δc) doit rendre compte de ceci, c’est a` dire inclure les erreurs syste´matiques. Dans le cas pre´sent,
l’e´cart du mode`le a` la re´alite´ peut se calculer en cherchant la gamme possible des trois longueurs pour
laquelle le mode`le inclut la re´alite´ (par exemple l’enveloppe interne et externe). Ceci est repre´sente´ par
les rectangles libelle´s “Max” et “Min” dans la Fig. III.5. On remarque que l’erreur ﬁnale δ est bien plus
grande que l’erreur interne σ. Un triplet (a, b, c) associe´ a` une telle incertitude (δa, δb, δc) a alors un sens,
puisque l’on sait avec certitude que la forme re´elle de l’aste´ro¨ıde se situe entre le paralle´le´pipe`de le plus
petit et le plus grand. Une erreur ne comportant que (σa, σb, σc) est en re´alite´ biaise´e puisque le contour
de l’aste´ro¨ıde sort parfois de l’enveloppe de´ﬁnie par ces valeurs.
Si la discussion peut paraˆıtre triviale dans le cas expose´ ici, elle est en re´alite´ beaucoup plus sensible ;
par exemple, dans le cas de la me´thode expose´e ci-dessus (partie III.2.b) de de´termination de la taille par
assimilation a` un ellipso¨ıde tri-axial. Ce mode`le est parfaitement adapte´ a` des aste´ro¨ıdes dont la forme
est re´gulie`re, mais que se passe-t-il lorsque la forme de l’objet s’e´carte fortement d’un ellipso¨ıde re´gulier ?
Aﬁn d’e´valuer au mieux les incertitudes sur les parame`tres que j’ai de´termine´s durant mes travaux, j’ai
1. e´tudie´ les erreurs inhe´rentes a` ma me´thode de mesure de contours par des simulations (que je
pre´sente ci-dessous) ;
2. e´value´ les biais en comparant les re´sultats des diﬀe´rentes me´thodes dans un cas particulier, celui de
l’aste´ro¨ıde (41) Daphne (que je pre´sente dans le chapitre IV.4).
J’ai alors cre´e´ 198 disques apparents ide´aux, avec diﬀe´rentes tailles et ge´ome´tries. Puis, j’ai convolue´
ses objets avec des PSFs re´elles, obtenues au W. M. Keck observatory avec NIRC2. On voit alors une
tache diﬀuse de lumie`re, sans pouvoir de´terminer pre´cise´ment ou` se trouve le contour. J’ai ﬁnalement ap-
plique´ les me´thodes de de´convolution et de transforme´es en ondelettes pre´sente´es ci-dessus (section III.1
et III.3.a). La mesure des dimensions et de l’orientation des contours obtenus suivant les de´ﬁnitions
donne´es en Fig. III.2 permet d’e´valuer la pre´cision de la me´thode en les comparant aux parame`tres des
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Fig. III.5: Exemple trivial de l’estimation des erreurs syste´matiques : de´termination de la taille d’un aste´ro¨ıde en
l’assimilant a` un paralle´le´pipe`de rectangle. Le paralle´le´pipe`de rectangle est de´fini par trois longueurs a ≥ b ≥ c.
La de´viation standard de ces quantite´s est marque´e σa et l’erreur prenant en compte les erreurs syste´matiques
δa. Le texte s’appuie sur la projection de la forme de l’aste´ro¨ıde dans son plan (a,c), et des trois rectangles qui
l’ajustent : le “Moyen” et les enveloppes “Min” et “Max”.
On peut tout d’abord remarquer que l’e´cart entre l’orientation du demi grand-axe mesure´e (γm) et
re´elle (γp) est centre´ sur 0
◦. Ceci montre que la mesure de l’orientation n’est pas biaise´e, mais devient de
moins en moins pre´cise au fur et a` mesure que le disque apparent de l’objet est petit. Cette pre´cision peut
descendre jusqu’a` une vingtaine de degre´s, mais reste majoritairement conﬁne´e a` environ 10◦. Ensuite,
le meˆme raisonnement montre clairement que la mesure du diame`tre est fortement biaise´e : la valeur
moyenne du rapport entre le diame`tre mesure´ (φm =
√
αβ, voir Fig. III.2) et re´el (φp) n’est pas toujours
1 mais varie en fonction du diame`tre. J’ai alors de´ﬁni une fonction empirique (fc, voir Eq. III.11) qui
corrige ce biais :







× sin(c1φ+ c2) (Eq. III.11)
ou` Λ repre´sente un biais inde´pendant du diame`tre et les coeﬃcients ai et bi (i=1..4) donnent la forme
typique d’un potentiel Lennard-Jones (singularite´, minimum local et asymptote horizontale). Enﬁn le
sinus permet de repre´senter les ondulations pre´sente´es par le rapport φm/φp.
Je pre´sente alors (Fig. III.6) le diame`tre corrige´ φc = φm/fc(φm). Cette fois le rapport φc/φp est
bien centre´ sur 1, le biais est corrige´. On voit alors que cette me´thode fourni des re´sultats parfaitement
cohe´rents, dont la pre´cision est de fait sub-pixelique. Je repre´sente pour cela deux courbes montrant
l’erreur ﬁnale sur le diame`tre induite par une erreur de mesure de 0.3 pixel. La plupart des mesures
(sur 198 simulations) ont une erreur infe´rieure a` celle-ci. La me´thode fourni donc des re´sultats ﬁables
jusqu’au tiers de pixel. L’erreur relative sur les dimensions des corps observe´s va donc croissant sur les
objets les plus petits comme on pouvait s’y attendre. Ne´anmoins, elle reste limite´e a` quelques pour-cent,
et ceci meˆme pour des objets dont la taille s’approche de la limite de re´solution du te´lescope (ici 20% plus
grand que la taille de la PSF, soit un diame`tre apparent d’environ 60 mas pour des conditions normales
d’observations au W. M. Keck ou au VLT.
III.4 Construction de cartes d’albe´do
La meilleure manie`re d’e´tudier les marques de surface d’un objet est de construire une carte les
repre´sentant [Greeley and Batson, 1990], qu’il s’agisse des proprie´te´s de re´ﬂection (albe´do, ci-apre`s), du
relief ou d’une quelconque autre quantite´ (tempe´rature, composition...).
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Fig. III.6: A` gauche : comparaison des parame`tres mesure´s sur les images avec les entre´es des mode`les. En haut, la
diffe´rence observe´e sur l’orientation du demi grand-axe (γ en degre´s) et en bas le rapport entre le diame`tre mesure´
(φm) et le diame`tre re´el (φp). La courbe noire repre´sente une fonction empirique qui ajuste le comportement de
φm/φp en fonction du diame`tre (φm). A` droite : la partie du haut repre´sente le rapport entre le diame`tre observe´
puis corrige´ via la fonction empirique (φc) et le diame`tre re´el (φp). Je repre´sente e´galement l’erreur sur le diame`tre
induite par une erreur de mesure de 0.3 pixel. Enfin, la partie du bas repre´sente la statistique sur l’incertitude
finale en fonction du diame`tre. J’ai choisi trois niveaux de pre´cision pour ceci : 1.5%, 2.5% et 5%.
III.4.a Choix de la ge´ome´trie de projection
Toute projection d’une forme ellipso¨ıdale sur un plan introduit des de´formations. Ne´anmoins, il existe
de nombreuses ge´ome´tries de projection qui chacune minimisent ces de´formations localement (Fig. III.8).
Il est alors critique de choisir la projection adapte´e a` la re´gion e´tudie´e aﬁn de minimiser l’introduction
de de´formations (d’erreurs). Dans le cas d’une couverture comple`te du corps e´tudie´, la se´paration en
plusieurs cartes permet de couvrir l’inte´gralite´ de la surface, tout en minimisant les de´formations.
Aﬁn de repre´senter les informations ge´ographiques que j’ai de´termine´es au cours de ma the`se, j’ai
utilise´ deux ge´ome´tries de cartographie : la projection cylindrique e´quidistante et la projection polaire
orthogonale (Fig. III.7).
La projection cylindrique e´quidistante se re´alise comme suit : la surface du corps est projete´e, perpen-
diculairement a` l’axe de rotation, sur un cylindre (co-axial a` l’axe de rotation) passant par l’e´quateur.
Le cylindre est ensuite “de´roule´” pour obtenir un plan. Les coordonne´es (x,y) d’un point sur le plan sont
relie´es aux coordonne´es plane´tocentriques (longitude λ, latitude β) par les e´quations Eq. III.12.
C’est la projection la plus utilise´e, non pas en raison de sa pertinence universelle, mais du fait de sa
simplicite´ et l’habitude : elle est en eﬀet tre`s utilise´e lors de la cartographie de la Terre (cartes ge´opoli-
tiques, migratoires...). Du fait de sa ge´ome´trie, cette projection fournit un maillage en longitude et latitude
re´gulier, ou` tous les me´ridiens du corps sont projete´s en des lignes paralle`les verticales, et les paralle`les
en des lignes paralle`les horizontales. Ceci a pour re´sultat de de´former grandement les re´gions polaires, en
augmentant la taille apparente des structures s’y trouvant. En eﬀet, si tous les me´ridiens se croisent aux
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Projection polaire orthogonale
Objet à cartographier Projection cylindrique équidistante












Fig. III.7: Sche´ma des deux projections utilise´e dans mes travaux : cylindrique e´quidistante et polaire orthogonale.
Le me´ridien d’origine (en bleu), l’e´quateur (ligne pointille´e noire) ainsi que quelques structures (zones de couleur)
sont dessine´s sur l’objet a` projeter. Ils sont e´galement repre´sente´s sur le deux projections afin de donner au lecteur
un aperc¸u des transformations produites sur les structures a` la surface du corps par les deux projections (voir





La projection polaire orthogonale consiste a` projeter la surface du corps sur un plan perpendiculaire
a` l’axe de rotation, passant par un poˆle. La projection est dite orthogonale car elle se fait perpendicu-
lairement au plan de la projection. Cette projection ne permet de cartographier que la moitie´ d’un corps,
il convient donc de produire deux cartes, une pour chaque poˆle. C’est la bande e´quatoriale qui est ici
de´forme´e : les paralle`les e´tant projete´s paralle`lement a` l’axe de rotation, leur distance sur la projection
devient de plus en plus petite proche de l’e´quateur (la position des paralle`les dans la projection est don-
ne´e par le cosinus de la latitude). Les e´quations reliant les coordonne´es (x,y) du plan de projection aux
coordonne´es plane´tocentriques sont exprime´es dans les e´quations Eq. III.13.{
x = cosβ × cosλ
y = cosβ × sinλ (Eq. III.13)
III.4.b Zone d’inte´reˆt
Comme de´ja` adresse´ par divers auteurs, [e.g. Binzel et al., 1997], plusieurs points motivent la cre´ation
de cartes en n’utilisant qu’une partie du disque apparent au lieu de sa totalite´. On parle alors de “zone
d’inte´reˆt” qui de´termine la portion cartographie´e de celle ignore´e lors de la projection. Tout d’abord, la
forte discontinuite´ existant entre l’objet et l’espace avoisinant entraˆıne des pertes de ﬂux a` l’e´chelle de
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Fig. III.8: De´formations induites par les ge´ome´tries de projection et syste`me de re´fe´rence. Le de´grade´ de gris
correspond aux zones d’e´gale latitude (bandes larges de 10◦ en latitude) Dans les figures A et C, les croix et
ellipses repre´sentent l’image, a` travers la projection, de cercles a` la surface d’un corps (taille de 10◦), ainsi que de
deux diame`tres oriente´s le long des paralle`les et des me´ridiens.
Ces indicateurs montrent les de´formations induites par les projections sphe`re-sur-plan comme expose´ par Gold-
berg and Gott [2006] (voir e´galement http ://www.physics.drexel.edu/∼goldberg/projections/). Ces cartes
montrent clairement l’impossibilite´ d’e´tudier les re´gions polaires d’un corps avec la projection cylindrique e´quidis-
tante, qui en retour est parfaitement adapte´e a` l’e´tude de la re´gion e´quatoriale ; et vice versa pour la projection
polaire orthogonale.
La carte libelle´e B pre´sente le syste`me de coordonne´es plane´tocentriques tel qu’il apparaˆıt dans la projection
polaire orthogonale, utilise´e pour repre´senter les re´gions polaires (ici le poˆle nord) des corps dans les chapitres
suivants.
la re´solution angulaire sur tout le pourtour de l’objet. Ceci inﬂuence les mesures d’albe´do pouvant eˆtre
re´alise´es, tout comme la pente de spectres obtenus par spectro-imagerie... Cet eﬀet est e´galement pre´sent





CHAPITRE III. UNE ME´THODE D’ANALYSE ORIGINALE : KOALA
pour une description de´taille´e de cet eﬀet]. De plus, la de´convolution d’images a parfois pour re´sultat
d’introduire des artefacts photome´triques au limbe des objets observe´s (on parle souvent de “ringing”).
Ces artefacts sont tre`s semblables aux oscillations de Gibbs. Ces sursauts d’intensite´ introduits par la
de´convolution n’e´tant pas lie´s aux proprie´te´s de surface du corps, il convient de les ignorer.
Ensuite, les re´gions situe´es pre`s du limbe e´tant vues de manie`re rasante, la meˆme dimension sur le
ciel (par exemple un pixel) correspond a` une surface bien plus importante pre`s du limbe que au centre
du disque apparent. La re´solution spatiale est alors bien moindre pour les re´gions situe´es aux limbes, leur
utilisation pouvant alors de´grader la qualite´ des cartes.
Ces raisons motivent la cre´ation d’une zone d’inte´reˆt qui ne comprend que la partie interne du disque
Fig. III.9: Exemple de de´finition de la zone d’inte´reˆt dans le cas de (1) Ce´re`s. Les traits pointille´s de´limitent la
re´gion a` l’inte´rieur de laquelle les pixels seront analyse´s. On peut voir en bas et de chaque coˆte´ du disque apparent
des exce`s d’intensite´ provenant de la de´convolution.
apparent des objets en e´vitant les re´gions proches du limbe. Cette zone est a` de´ﬁnir pour chaque image, la
ge´ome´trie soleil-objet-terre e´tant en e´volution constante. Dans mes diﬀe´rents travaux, j’ai toujours utilise´
la meˆme manie`re de de´ﬁnir la zone d’inte´reˆt (Fig. III.9) : il s’agit de la forme apparente du corps (de´rive´e
de son mode`le de forme) au moment de l’observation, dont les dimensions sont re´duites a` une certaine
fraction du rayon apparent. Cette fraction est choisie pour chaque observation en fonction de la qualite´
de celle-ci (et des re´sultats de de´convolution si ce traitement a e´te´ applique´).
III.4.c Loi de diffusion
La quantite´ de lumie`re re´ﬂe´chie par chaque point de la surface d’un corps de´pend des proprie´te´s pro-
pres aux mate´riaux (composition, porosite´...), mais e´galement des angles par lesquels ils sont e´claire´s et
par lesquels ils sont vus. Cette de´pendance a` la ge´ome´trie d’observation est ici a` corriger : en eﬀet, nous
nous inte´ressons aux proprie´te´s des surfaces, et non a` celles des observations. De plus, chaque point de
la surface pouvant eˆtre observe´ a` diﬀe´rentes e´poques (quelques dizaines de minutes suﬃsent pour que
l’aste´ro¨ıde tourne sensiblement), les angles d’e´clairage vont eˆtre diﬀe´rents. La combinaison d’image est
alors impossible sans correction pre´alable.
Il s’agit donc de mode´liser l’eﬀet de la ge´ome´trie d’e´clairage (principalement l’angle de phase et les
angles d’incidence et d’e´mission) aﬁn de s’aﬀranchir de leur contribution. On appelle lois de diﬀusion
les mode`les reliant l’intensite´ en un point avec les grandeurs telles que l’albe´do, l’angle de phase, l’angle
d’incidence, l’angle d’e´mission... Historiquement, plusieurs mode`les ont e´te´ propose´s pour de´crire la sur-
face des corps [voir Hapke, 1993, pour une e´tude de´taille´e] : Lambert (objets diﬀus), Lommel-Seelinger
(originalement pour la Lune), Hapke (ame´lioration de Lommel-Seelinger)... Ne´anmoins, au niveau de la
re´solution spatiale obtenue depuis la Terre, l’utilisation de l’une ou l’autre de ces lois permet de mode´liser
convenablement la surface des aste´ro¨ıdes.
J’ai ainsi compare´ les re´sidus (χ2) obtenus en mode´lisant la surface de (1) Ce´re`s par ces diverses lois,
ainsi qu’en ne prenant en compte que l’eﬀet de l’angle de phase mode´lise´ par un gradient d’intensite´ sur
le disque apparent (Fig. III.10). Au ﬁnal, la ge´ome´trie d’e´clairage apre`s de´convolution est mode´lise´e au
mieux par un simple gradient d’intensite´ rendant compte de l’angle entre le Soleil, l’objet et la Terre
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(l’angle de phase). Pour chaque aste´ro¨ıde, je calcule les re´sidus fournis par les diﬀe´rentes lois de diﬀusion
et choisi celle dont les re´sidus sont les plus bas (pour Ce´re`s et Pallas, le simple gradient fut utilise´).
Fig. III.10: Illustration de l’effet de l’angle de phase sur le disque apparent de (2) Pallas. A` gauche : disque
apparent avec deux coupes, horizontale et verticale, montrant le fort gradient en intensite´ visible sur le disque
apparent (de lumineux a` sombre du bas a` gauche vers le haut a` droite). A` droite : la meˆme image une fois l’effet
de l’angle de phase corrige´. On retrouve les meˆmes variations a` la surface de l’objet, sans le gradient pre´sent dans
la partie de gauche. La combinaison d’images prise a` diffe´rents moments (donc diffe´rents angle de phase) ne´cessite
une telle correction afin de ne pas introduire d’artefact dans les cartes d’albe´do.
III.4.d Projection
Aﬁn de proce´der a` la projection proprement dite de chaque image, il convient de posse´der un mode`le
de la forme du corps e´tudie´ (meˆme si celui-ci se re´sume a` une sphe`re) ainsi que de connaˆıtre son orientation
lors des observations (donc son spin). En eﬀet, les e´quations de projection convertissent des coordonne´es a`
la surface du corps en des coordonne´es sur le plan de projection. Le mode`le va nous permettre de traduire
la position de chaque pixel en coordonne´es plane´tocentriques [recommandation de l’UAI, Seidelmann
et al., 2007], qui seront ensuite converties par les e´quations de projection. La proce´dure est alors la
suivante pour chaque image (illustre´e en Fig. III.11) :
1. L’orientation de l’aste´ro¨ıde dans le plan du ciel est calcule´e a` partir de sa solution de poˆle et de
ses e´phe´me´rides [j’utilise toujours Eproc, le ge´ne´rateur d’e´phe´me´rides de l’Institut de Me´canique
Ce´leste et de Calcul des E´phe´me´rides (IMCCE), voir Berthier, 1998; Berthier et al., 2008]
2. Une image du mode`le de forme est cre´e´e pour cette ge´ome´trie, et aligne´e avec l’image originale
3. L’intersection des bords de chaque pixel avec le mode`le de forme est calcule´e (dans un repe`re associe´
au mode`le)
4. Les coordonne´es de l’intersection sont converties en coordonne´es plane´tocentriques (longitude, lat-
itude)
5. Ces coordonne´es sont converties via les e´quations de projection (Eq. III.12 & Eq. III.13)
6. La forme de chaque pixel est dessine´e sur le plan de projection (il faut alors choisir un e´chantillonnage
de celui-ci assez ﬁn pour rendre compte correctement de la forme projete´e de chaque pixel)
III.4.e Combinaison des images :
Une fois toutes les images projete´es, il convient de les combiner pour former une seule et unique carte
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Fig. III.11: Exemple explicatif du processus de projection. Chaque pixel a` l’inte´rieur de la zone d’inte´reˆt va eˆtre
projete´ sur le plan. La zone d’inte´reˆt permet d’e´viter les artefacts photome´triques pre´sents au limbe lors de la
projection comme illustre´ ici.
on de´sire pouvoir e´tudier l’ensemble de la surface de l’objet d’un seul coup d’oeil. Mais l’avantage prin-
cipal de combiner toutes les images est d’augmenter le rapport signal a` bruit dans les carte ﬁnales.
On ajuste tout d’abord le niveau moyen de chaque image aﬁn de rendre l’ensemble homoge`ne. En eﬀet,
si les observations n’ont pas e´te´ calibre´es en absolu, ou si les images ont e´te´ de´convolue´es, puis corrige´es
des eﬀets induits par les lois de diﬀusion, il est fort probable que les niveaux des images ne soient plus
compatibles. Il suﬃt alors de choisir arbitrairement une image de re´fe´rence, puis d’appliquer un facteur
de normalisation aux autres images. Celui-ci est calcule´ de proche en proche, en mesurant la diﬀe´rence
de niveau des parties communes a` deux images.
La valeur de chaque pixel de la carte ﬁnale est alors calcule´e comme la moyenne ponde´re´e des pixels
e´quivalent sur les projections individuelles. Ce poids peut eˆtre choisi pour eˆtre fonction de la re´solution de
chaque pixel. Les pixels ayant la meilleur re´solution posse´dant plus de poids que ceux dont la re´solution
est moindre. Ceci permet de combiner un nombre maximal d’images sans toutefois de´grader l’informa-
tion fournie par les pixels contenant le plus d’information (ceux qui e´taient situe´s au centre du disque
apparent).
Ce processus suppose e´videment que la probabilite´ de retrouver l’information re´elle lors de la de´convo-
lution est plus grande que celle d’introduire des artefacts. Les me´thodes de de´convolution sont fortement
sensibles au bruit pre´sent dans les images, et la probabilite´ de retrouver l’information re´elle augmente
eﬀectivement avec le rapport signal a` bruit. C’est pourquoi toutes les observations que je pre´sente dans
cette the`se sont optimise´es pour fournir un fort rapport signal a` bruit de plusieurs centaines au minimum.
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Chapitre IV
E´tudes de grands petits corps
Les aste´roides les plus grands oﬀrent un aperc¸u de ce que peut eˆtre
un embryon plane´taire. En eﬀet, leur taille est suﬃsamment grande
pour que les me´canismes propres a` la gravite´ (diﬀe´rentiation...) puis-
sent eˆtre initie´s dans certains cas (les plus gros), sans toutefois eˆtre
assez imposants pour posse´der une atmosphe`re dans laquelle l’e´ro-
sion me´te´orologique (vents...) va modiﬁer les marques des processus
ge´ologiques y ayant eu lieu. De plus, leur grande taille rendant leur
observation plus aise´e, leur e´tude peut servir de base pour celles de
corps plus petits, dont les observations sont de moindre qualite´. Je
pre´sente ici les travaux que j’ai re´alise´s sur les aste´roides (1) Ce´re`s
(IV.1), (2) Pallas (IV.2), (4) Vesta (IV.3) et (41) Daphne (IV.4) a` partir d’imagerie et spectro-
imagerie a` haute re´solution angulaire.
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CHAPITRE IV. E´TUDES DE GRANDS PETITS CORPS
IV.1 La plane`te naine (1) Ce´re`s
IV.1.a Pourquoi e´tudier Ce´re`s ?
Ce´re`s fut le premier aste´ro¨ıde a` eˆtre de´couvert en 1801 [Piazzi, 1802]. D’abord plane`te, puis aste´ro¨ıde
[Herschel, 1802], il est maintenant conside´re´ comme e´tant une plane`te-naine [Green, 2006], au meˆme titre
que (134340) Pluton, ou encore (136199) Eris... La taille de Ce´re`s le situe a` mi-chemin entre plane´te´simal
et plane`te. Nous avons alors un arreˆt sur image lors de l’e´volution de´bouchant sur la cre´ation d’une plane`te
[Cellino et al., 2006]. Comprendre la formation de Ce´re`s peut e´galement nous apporter plus d’information
sur la manie`re dont les compose´s organiques sont arrive´s sur Terre. Le “grand” diame`tre angulaire de
Ce´re`s a` l’opposition (∼ 0.6′′) ainsi que sa forte magnitude apparente a` l’oppositon (Mv = 7-9) en ont fait
une cible privile´gie´e d’observation et d’essai de nouvelles techniques depuis sa de´couverte.
Ainsi, les premiers spectres visible et proche infrarouge de Ce´re`s ont e´te´ re´alise´s dans les anne´es 1970
[Chapman et al., 1973; Johnson et al., 1975; Larson et al., 1979]. Ce´re`s fut alors associe´ aux me´te´orites
CC, en raison de son faible albe´do [Stier and Traub, 1978] et de son spectre plat et de´pourvu de fortes
bandes d’absorption. C’est la de´couverte d’une forte bande d’absorption a` environ 3.07 µm dans son
spectre par Lebofsky [1978] qui de´veloppa fortement l’inte´reˆt porte´ a` (1) Ce´re`s. En eﬀet, Lebofsky [1978]
fut le premier a` associer cette bande avec la pre´sence de mine´raux hydrate´s sur Ce´re`s. D’autres e´tudes
sont ensuite venues conﬁrmer la pre´sence d’une telle bande d’absorption [Feierberg et al., 1980; Lebofsky
et al., 1981], qui fut alors interpre´te´e comme e´tant la signature de glace d’eau ou givre a` la surface de
Ce´re`s ; ces auteurs pre´disant meˆme l’existence possible d’une calotte polaire. Les e´tudes de cette bande se
sont succe´de´es, permettant de lier sa pre´sence avec celle de mine´raux hydrate´s ou re´sultant d’alte´ration
aqueuse [Feierberg et al., 1980; Jones et al., 1990; Sato et al., 1997]. En 1992, King et al. [1992] montra
la ressemblance entre la bande d’absorption de Ce´re`s et celle de la saponite, un phyllosilicate riche en
ammoniac, dont la pre´sence a e´te´ sugge´re´e dans les me´te´orites CI et CV, sous classes des me´te´orites CC
[Zolensky and McSween Jr., 1988]. Plus tard, Vernazza et al. [2005] trouve`rent qu’un me´lange de glace
d’eau crystalline et d’asphaltite irradie´e (compose´ organique hydrocarbone´) ajustait mieux le spectre de
la bande a` 3.07 µm. Si cette approche a l’avantage de rendre compte de l’alte´ration des surfaces par le
vent solaire (ainsi qu’expose´ dans le chapitre I.3.b) ; la pre´sence de glace en surface suppose la pre´sence
des bandes d’absorption typiques de la glace dans le proche infrarouge, non observe´es. Rivkin et al. [2006]
ont ensuite de´couvert que l’adjonction de quelques pour-cent de carbonates a` la composition de Ce´re`s
(phyllosilicates riches en fer) fournissait une meilleure mode´lisation de son spectre. Cohen et al. [1998]
avaient de´ja` sugge´re´ la pre´sence possible de carbonates a` partir de la de´tection de structures d’e´mission
dans l’infrarouge moyen (8 a` 13 µm). Cette interpre´tation permet e´galement d’expliquer la pre´sence de
faibles bandes d’absorption dans le spectre visible et proche infrarouge de Ce´re`s : coupure a 0.4 µm, et
bandes autour de 0.60 µm, 0.67 µm et 1 µm [Feierberg et al., 1980; Golubeva et al., 1983; Vilas and
Gaﬀey, 1989; Vilas and McFadden, 1992]. Si une composition globale de Ce´re`s proche des me´te´orites CC
et hydrate´e fait consensus, elle n’en reste pas moins vague a` ce jour.
La pre´sence d’eau, ou d’autres e´le´ments volatiles, sous forme de glace dans le sous-sol de Ce´re`s e´tait
e´galement sugge´re´e par la faible densite´ de celui-ci (aux alentours de 2 × 103 kg.m−3). En eﬀet, e´tant
donne´es la taille et la masse de Ce´re`s, la pression interne est suﬃsamment e´leve´e pour que la porosite´
sur de grandes e´chelles (macro-porosite´) soit nulle [Britt et al., 2002]. La densite´ de Ce´re`s est donc di-
rectement lie´e (sans le biais induit par la macro-porosite´ pre´sent pour les petits aste´ro¨ıdes) a` celles de ses
composants. Le sce´nario de formation et d’e´volution de Ce´re`s propose´ est alors le suivant : Ce´re`s s’est
accrete´ a` partir d’un me´lange de mine´raux anhydres, de matie`re organique et de glace d’eau [mode`le
ge´ne´ral de formation des aste´roides de type C: Fanale and Salvail, 1989]. En eﬀet, Mousis and Alibert
[2005] et Mousis et al. [2008] ont montre´ que des plane´tisimaux compose´s de glaces ont pu eˆtre forme´s a`
des distances he´liocentriques bien supe´rieures (jusqu’a` 15 UA) puis migrer jusqu’a` la position actuelle de
Ce´re`s en conservant une partie de leur volatiles. Ensuite, la distance he´liocentrique de Ce´re`s est suﬃsante
pour lui avoir e´pargne´ un re´chauﬀement trop important durant la phase T Tauri du Soleil [Ghosh et al.,
2006] et la perte de ses e´le´ments volatiles. Ces e´le´ments auraient alors surve´cus dans le sous-sol de Ce´re`s
jusqu’a` nos jours, bien que celui-ci orbite autour du Soleil a` l’inte´rieur de la limite des glaces (de´ﬁnie par
la distance au Soleil a` laquelle la tempe´rature vaut celle de condensation de la glace, a` environ 5 UA).
Ce sce´nario n’est pas de´nue´ de fondements, surtout depuis la de´couverte par Hsieh and Jewitt [2006] de
come`tes au sein de la ceinture principale d’aste´roides.
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Si ce sce´nario est cohe´rent, il n’explique pas la pre´sence possible de glace a` la surface de Ce´re`s (sup-
pose´e responsable de la bande a` 3.07 µm). En eﬀet, a` moins de 5 UAs du Soleil, celle-ci se sublime en un
temps tre`s court [Fanale and Salvail, 1989]. Il est alors propose´ que la glace enfouie dans le manteau de
Ce´re`s migre vers la surface et se sublime continuellement [Nazzario et al., 2003]. Un mode`le de´taille´ de
l’inte´rieur de Ce´re`s par McCord and Sotin [2005] a montre´ qu’une telle hypothe`se est possible, et que la
quantite´ d’eau perdue de cette manie`re est en re´alite´ ne´gligeable devant la masse de Ce´re`s. En d’autres
termes, Ce´re`s n’aurait pas e´puise´ ses ressources en glace meˆme en tenant en compte d’un de´gazage durant
les 4.5×109 ans d’aˆge du syste`me solaire. Si ceci est vrai, alors la glace de´tecte´e peut provenir de crate`res
d’impact re´cents, ou de craquelures dans le manteau de Ce´re`s. Cette glace sublime´e doit alors pouvoir
eˆtre de´tecte´e au voisinage de Ce´re`s. Et en eﬀet, une de´tection marginale de vapeur d’eau pre`s des re´gions
polaires de Ce´re`s a e´te´ rapporte´e au de´but des anne´es 1990 par A’Hearn and Feldman [1992]. Ne´anmoins,
cette de´tection est unique et n’e´tait ni conﬁrme´e ni inﬁrme´e au de´but de ma the`se (je reviens sur ce point
dans la partie IV.1.e).
Tous ces points ont motive´ la NASA a` se´lectionner Ce´re`s pour eˆtre visite´ par la sonde spatiale Dawn
[Russell et al., 2004; Rayman et al., 2006]. L’e´tude in situ de Ce´re`s devrait apporter des re´ponses de´ﬁnitives
quant a` sa structure interne et la pre´sence de glace a` sa surface, entre autres. La sonde Dawn a e´te´ lance´e
en Septembre 2007 [Russell et al., 2007b] et va tout d’abord visiter (4) Vesta en 2011 avant d’e´tudier (1)
Ce´re`s a` partir de 2015 [Russell et al., 2006, 2007a].
IV.1.b Proprie´te´s physiques par imagerie
La densite´ de Ce´re`s (autour de 2 × 103 kg.m−3) a toujours e´te´ un argument fort en faveur de la
pre´sence de mate´riaux volatiles, suppose´ment stocke´s dans des cavite´s proches de sa surface. Ne´anmoins,
une mesure pre´cise du volume est ne´cessaire pour calculer la densite´ d’un objet. De plus, les mode`les
de McCord and Sotin [2005] pre´disant des rapports de diame`tre e´quatorial sur polaire diﬀe´rents suivant
la structure interne de Ce´re`s (homoge`ne ou diﬀe´rencie´), la mesure de la taille et forme de Ce´re`s est
de premie`re importance pour comprendre sa structure interne. De manie`re similaire, la de´termination
de la direction de son axe de rotation est requise pour contraindre les phe´nome`nes saisonniers, comme
l’e´mission de vapeur d’eau (de´tecte´e par A’Hearn and Feldman [1992], voir partie IV.1.e).
Les observations de Ce´re`s que j’ai utilise´es ont e´te´ obtenues au W. M. Keck Observatory en 2002
[Dumas et al., 2003]. A cette e´poque, les proprie´te´s physiques de Ce´re`s (taille, forme et spin) avaient e´te´
mesure´es a` de nombreuses reprises de manie`re indirecte [e.g. Barnard, 1895; Johnston et al., 1982; Johnson
et al., 1983], et les seules mesures directes re´alise´es par interfe´rome´trie [Tokovinin, 1980], occultation
stellaire [Millis et al., 1987], et OA [Saint-Pe´ et al., 1993a; Drummond et al., 1998] demandaient a` eˆtre
conﬁrme´es (Fig. IV.1). Par exemple, l’orientation de son axe de rotation (les coordonne´es du poˆle) avait
fait le sujet de diverses e´tudes (articles pre´ce´demment cite´s), sans qu’un re´el consensus ne soit de´gage´. De
plus, l’ave`nement des grands te´lescopes optiques (W. M. Keck, VLT...) permettait une re´solution spatiale
jamais obtenue jusqu’alors, laissant envisager une meilleure pre´cision sur ces mesures, ainsi qu’une e´tude
de´taille´e de sa surface. Une telle possibilite´ avait e´te´ esquisse´e lors de la de´couverte d’une marque sombre
a` la surface de (1) Ce´re`s, graˆce a` des observations conduites avec le HST [Parker et al., 2002]. Les re´sultats
que je pre´sente ici ont faits l’objet d’une publication [Carry et al., 2008], que je pre´sente dans l’annexe
C.
Observations : les observations ont e´te´ re´alise´es au W. M. Keck Observatory avec la came´ra NIRC2
les 22 et 28 Septembre 2002, soit une semaine avant l’opposition de Ce´re`s (le 5 Octobre 2002). Je liste
les conditions d’observation dans la Table IV.1 (la masse d’air a varie´ tout au long des observations en
restant toujours infe´rieur a` 1.65). Les conditions atmosphe´riques e´taient e´galement optimum, avec un
seeing infe´rieur a` la seconde d’arc. Trois ﬁltres proche infrarouge furent utilise´s : J, H et K ; combine´s
avec la taille de pixel la plus ﬁne : 9.942 mas/pixel. Je de´cris les caracte´ristiques de chaque ﬁltre dans la
Table IV.2.
J’ai re´duit ces donne´es en suivant le protocole de´crit au chapitre II.4.c. Aﬁn d’obtenir une estimation
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1980 - Interférométrie 1987 - Occultation 1993 - Optique adaptative
1998 - Optique adaptative 2002 - Hubble Space Telescope 2005 - Hubble Space Telescope
Fig. IV.1: Panorama des observations directes de (1) Ce´re`s. Par interfe´rome´trie, Tokovinin [1980] avait e´value´
une limite infe´rieure au diame`tre de Ce´re`s (courbe de visibilite´ du haut) de 981 km. L’occultation de BD+8◦471
[Millis et al., 1987] montra que Ce´re`s e´tait bien repre´sente´ par un ellipso¨ıde oblongue. Ne´anmoins, la mesure des
trois axes n’e´tait que marginale, trois occultations e´tant ne´cessaires pour contraindre comple`tement le syste`me
[Drummond and Cocke, 1989]. Les anne´es 90 virent l’apparition de l’OA, mais les premie`res observations [Saint-
Pe´ et al., 1993a] ne permirent pas de mesures pre´cises. Il faudra attendre la fin des anne´es 90 pour obtenir la
premie`re de´termination base´e sur toute une nuit d’observation [Drummond et al., 1998] ; puis les anne´es 2000
pour les observations HST [Parker et al., 2002; Thomas et al., 2005] et la de´tection de marques d’albe´do.
Date r ∆ Mv α
(UTC) (UA) (UA) (mag.) (◦)
2002 Sep 22 1.98 2.94 7.71 7.01
2002 Sep 28 1.97 2.97 7.62 5.67
Tab. IV.1: Distances ge´ocentrique (r) et he´liocentrique (∆), magnitude apparente dans le visible (Mv) et angle
de phase (α) de Ce´re`s pour les deux dates d’observation (donne´es en UTC).
Filtre λc ∆λ Θ
(µm) (µm) (km)
J 1.248 0.163 37.2
H 1.633 0.296 47.9
K 2.124 0.351 64.6
Tab. IV.2: Longueur d’onde centrale (λc) et bande passante (∆λ) pour chacun des filtres utilise´ lors des obser-
vations de Ce´re`s en 2002 avec NIRC2. L’e´le´ment de re´solution spatiale (Θ, en kilome`tres), calcule´ comme e´tant
e´gal a` la limite de diffraction du te´lescope (λ/D, ou` λ est la longueur d’onde des observations et D le diame`tre
du te´lescope) est e´galement reporte´.
re´fe´rence e´taient e´galement observe´es re´gulie`rement aﬁn d’estimer la PSF de chaque observation lors de
la de´convolution (voir chapitre III.1). J’ai alors pu travailler avec 360 images de Ce´re`s au cours de sa
rotation (Fig. IV.2) dont la re´solution spatiale e´tait e´quivalente a` la limite de diﬀraction d’un te´lescope
de 10 m ope´rant dans le proche infrarouge (voir chapitre II.2.a et Table IV.2).
Coordonne´es du poˆle : comme je l’ai de´ja` mentionne´, l’orientation de Ce´re`s dans l’espace faisait
l’objet de de´bats. Ceci est parfaitement illustre´ dans la Fig. IV.3 ou` on peut voir la repre´sentation des
solutions d’alors couvrir plus de 90◦ sur le ciel a` un instant donne´ : 25 Juin 1995 a` 10:10 UTC [Parker
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Fig. IV.2: Exemple d’images de (1) Ce´re`s obtenues en bande K au W. M. Keck. Les observations couvrent deux
tiers de la rotation de Ce´re`s (∼ 200◦). J’ai reporte´ la longitude du point sub-terrestre (SEPλ) sous chaque vue.
La latitude au moment des observations e´tait de SEPβ = +8
◦. L’axe de rotation (ainsi que le poˆle positif) sont
repre´sente´s tel qu’ils apparaissaient lors des observations. Le contraste et la luminosite´ des images ont e´te´ choisis
de manie`re a` rendre les de´tails de surface visibles, parfois au de´triment de la repre´sentation du limbe. Les deux
marques d’albe´do libelle´es A et B ont e´te´ utilise´es pour de´terminer la direction du poˆle de rotation (voir e´galement
Fig. IV.4). Dernier point, les sursauts de luminosite´ pre´sents au limbe de certaines images sont des artefacts dus
a` la de´convolution qu’il convient d’exclure de l’e´tude (voir la discussion au chapitre III.1).
et al., 2002].
Aﬁn de de´terminer les coordonne´es du poˆle de Ce´re`s, j’ai utilise´ la me´thode des points de controˆle
de´crite au chapitre III.2.a. J’ai pour cela choisi deux marques d’albe´do aise´ment reconnaissables dont le
contraste permettait de de´terminer avec pre´cision leur position sur le disque apparent. Je les pre´sente dans
la Fig. IV.4 au coˆte´ d’un sche´ma repre´sentant leur mouvement apparent tout au long des observations
superpose´ a` un mode`le de Ce´re`s.
Les coordonne´es ainsi de´termine´es sont situe´es dans un coˆne de 5◦ autour de (λ0,β0) = (7
◦, +83◦) dans
un repe`re lie´ a` l’e´cliptique (ECJ2000). Ceci entraˆıne une tre`s faible obliquite´ d’environ 4◦. Les variations
saisonnie`res sur Ce´re`s sont donc de faible amplitude. Cette faible obliquite´ e´tait attendue compte tenu
des proprie´te´s thermiques de Ce´re`s observe´es [Spencer, 1990]. De plus, l’orientation ainsi de´termine´e est
en parfait accord avec celle de´termine´e lors des observations re´alise´es par le HST [Parker et al., 2006]
en 2003-2004 : les coordonne´es du poˆle (α0, δ0) se situent dans un coˆne de 5
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Fig. IV.3: Figure extraite de Parker et al. [2002] repre´sentant l’absence totale de consensus sur les coordonne´es
du poˆle de Ce´re`s. Chaque lettre correspond a` la position du poˆle positif pre´dite par divers auteurs comme suit :
P [Parker et al., 2002], Dn & Ds [pour deux de´terminations ambigue¨s du poˆle, Drummond et al., 1998], M [Millis
et al., 1987], J [Johnson et al., 1983] et S [Saint-Pe´ et al., 1993a].
Fig. IV.4: Les deux marques d’albe´do utilise´es comme points de controˆle lors cette analyse. Ces marques sont
respectivement libelle´es A et B dans la Fig. IV.2 et sont repre´sente´es en gris clair et gris fonce´ face au mode`le de
Ce´re`s a` droite.
pour les observations OA contre (291◦, +59◦) pour le HST [Thomas et al., 2005], exprime´es dans un
repe`re lie´ au plan e´quatorial terrestre [EQJ2000, voir la recommandation de l’UAI, Seidelmann et al.,
2007]. Ces coordonne´es ont e´te´ a` nouveau de´termine´es en combinant l’ensemble des observations passe´es
par Drummond and Christou [2008] et la solution trouve´e (α0, δ0) = (293
◦, +63◦) ± 4◦ conﬁrme celle
de´termine´e graˆce aux donne´es pre´sente´es ici.
Pe´riode side´rale : jusqu’a` l’e´tude de la pe´riode de rotation par Chamberlain et al. [2007], la pe´riode
side´rale de Ce´re`s commune´ment admise e´tait celle de´termine´e par l’analyse des courbes de lumie`re de Ce´re`s
obtenues en 1975-1976 [Tedesco et al., 1983]. Cette nouvelle de´termination oﬀrait trois ordre de grandeurs
de pre´cision supple´mentaires sur la pe´riode, celle-ci passant alors de 9.075± 10−3 h a` 9.074170± 10−6 h.
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E´poque Date SEPλ
(JD) (UTC) (◦)
t1 2 452 539.894 02 22 Sep. 2002 - 09:27 234.6 ± 2
t2 2 452 545.915 46 28 Sep. 2002 - 09:58 261.4 ± 2
t3 2 453 002.241 28 28 Dec. 2003 - 17:47 022.6 ± 5
Tab. IV.3: Longitude du point sub-terrestre (SEPλ) pour les trois e´poques (t1 and t2 au W. M. Keck, t3 avec
le HST). En utilisant t1 comme re´fe´rence, la phase side´rale de Ce´re`s aux temps t2 and t3 peut eˆtre obtenue en
ajoutant +1.3◦ et -98.7◦ aux valeurs de la longitude du SEP, prenant en compte les positions relative de la Terre
et de Ce´re`s.
Fig. IV.5: Les trois images utilise´es comme re´fe´rences temporelles afin de chronome´trer la pe´riode de rotation de
(1) Ce´re`s. Les dates t1, t2 et t3 sont donne´es dans la Table IV.3. t1 et t2 proviennent du W. M. Keck et t3 du
HST publie´ par [Li et al., 2006a]. Les positions sur le disque apparent des marques d’albe´do furent utilise´es pour
de´terminer la longitude du point sub-terrestre (SEPλ) au moment des observations.
Une telle pre´cision e´tait devenue atteignable graˆce a` l’e´tendue temporelle des observations de Ce´re`s : les
courbes de lumie`re utilise´es par Chamberlain et al. [2007] couvrent en eﬀet 50 ans, correspondant a` plus
de 48 000 rotations de l’aste´ro¨ıde sur lui-meˆme.
Les images du disque re´solu de Ce`re`s fournissent un moyen pre´cis et inde´pendant de chronome´trer la
rotation de Ce´re`s. J’ai pour cela utilise´ deux images provenant des observations re´alise´es au W. M. Keck
en 2002, ainsi qu’une image prise au HST en De´cembre 2003 [Thomas et al., 2005; Li et al., 2006a; Parker
et al., 2006] depuis l’archive Small Bodies Node 1 [j8p502amq iof.fit, GO programme 9748, voir Li et al.,
2006b, et la Table IV.3]. J’ai utilise´ deux marques d’albe´do visibles dans ces trois images (pre´sente´es dans
la Fig. IV.5) pour mesurer pre´cise´ment la phase de rotation de Ce´re`s a` ces trois e´poques (Table IV.3).
L’e´cart de temps entre les observations au W. M. Keck (2002) et celles du HST (2003) est suﬃsant pour
de´tecter une erreur sur la de´termination de la pe´riode de Ce´re`s sur plus de 1000 rotations.
J’ai ensuite utilise´ le ge´ne´rateur d’e´phe´me´rides Eproc [Berthier, 1998] aﬁn de pre´dire la longitude du
SEP aux temps t2 et t3 a` partir de la valeur mesure´e en t1 et d’une valeur de la pe´riode side´rale (Ps). J’ai
alors cherche´ la valeur de Ps qui minimisait la diﬀe´rence ∆SEPλ entre les SEPλ observe´es et calcule´es.
Ces calculs sont base´s sur la solution de poˆle de´crite dans la Table IV.5 et la pe´riode de Ps = 9.075±10−3
h [Tedesco et al., 1983] comme valeur initiale. La Table IV.4 montre les valeurs de pe´riode side´rale (Ps)
en accord avec les SEPλ observe´es aux diverses e´poques d’observations.
La valeur de la pe´riode side´rale de Ce´re`s qui ajuste au mieux mes observations est Ps = 9.074 10
+0.000 10
−0.000 14 h.
La faible erreur de mesure (∼ 10−4 h soit 0.5 s) provient principalement de l’incertitude sur les longi-
tudes (Table IV.3) et rend possible la pre´diction de la longitude du SEP de Ce´re`s avec une incertitude
de seulement 40◦ durant les dix prochaines anne´es. Je reporte toutes les informations sur le poˆle de (1)
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Ps SEPλ(t2) ∆SEPλ SEPλ(t3) ∆SEPλ
(h) (◦) (◦) (◦) (◦)
9.066 588 255.1 6.3 17.9 4.7
9.066 685 255.1 6.3 22.6 0.0
9.066 780 255.1 6.3 27.2 -4.6
9.074 000 259.8 1.6 17.8 4.8
9.074 090 259.8 1.6 22.1 0.5
9.074 100 259.8 1.6 22.6 0.0
9.074 110 259.8 1.6 23.1 0.5
9.074 200 259.9 1.6 27.5 -4.9
9.081 526 264.4 -3.0 17.9 4.7
9.081 526 264.5 -3.1 22.6 0.0
9.081 526 264.6 -3.2 27.2 -4.6
Tab. IV.4: Pe´riodes side´rales de Ce´re`s en accord avec les observations du disque re´solu, en utilisant la re´fe´rence
SEPλ(t1) = 234.6
◦ (t1 est de´fini dans la Table IV.3). Les longitudes du point sub-terrestre (SEPλ) sont calcule´e
pour les e´poques t2 et T3 et compare´es aux mesures (diffe´rence ∆SEPλ). Je n’ai garde´ que les pe´riodes side´rales
pre´disant des SEPλ a` ’inte´rieur des erreurs de mesure. La solution retenue est marque´e en gras.
Ps α0 δ0 λ0 β0 W0
(h) (◦) (◦) (◦) (◦) (◦)
9.0741± 10−4 288± 5 +66± 5 7± 5 +83± 5 −46± 2
Tab. IV.5: Pe´riode side´rale (Ps), coordonne´es du poˆle dans le repe`re lie´ a` l’e´quateur J2000.0 (α0, δ0) et a` l’e´cliptique
(λ0, β0), ainsi que l’angle de rotation initial (W0) a` l’e´poque de re´fe´rence (J2000.0) [voir Seidelmann et al., 2007,
pour la de´finition de ces grandeurs].
Taille et forme : entre les observations au W. M. Keck et le de´but de mes travaux, (1) Ce´re`s avait fait
l’objet d’observations supple´mentaires avec le HST en 2003 [Parker et al., 2006] et au VLT en 2005 [Erard
et al., 2005]. Ses dimensions ainsi que la direction de son axe de rotation avaient e´te´ mesure´s [Thomas
et al., 2005].
J’ai mesure´ les dimensions de Ce´re`s en utilisant la me´thode d’e´volution du limbe pre´sente´e au
chapitre III.2.b. La mesure des dimensions e´tait toutefois simpliﬁe´e par la connaissance des coordon-
ne´es du poˆle (par me´thode des points de controˆle, voir Fig. IV.4). En mesurant l’e´cart entre le contour
de Ce´re`s et une ellipse (Fig. IV.6), j’ai pu montrer que Ce´re`s est exempt de relief a` grande e´chelle (la
re´solution des observations est d’environ 30-40 km). La mode´lisation de Ce´re`s sous la forme d’un ellip-
so¨ıde tri-axial est donc parfaitement justiﬁe´e et la me´thode ne souﬀre pas du biais possible lie´ a` une
repre´sentation simpliste de sa forme. Cette absence de de´tection de relief est en accord avec le calcul de
la hauteur maximale d’un relief d’environ 10-20 km [voir Johnson and McGetchin, 1973].
La meilleure repre´sentation de Ce´re`s est une sphe`re oblongue, dont les demi-axes sont a = b = 479.7 km
et c = 444.4 km, avec une de´viation standard sur ces mesures de 2.3 et 2.1 km respectivement. Les
dimensions obtenues par Thomas et al. [2005] a` partir d’observations HST sont plus grandes d’environ
10 km. Si cette diﬀe´rence ne correspond qu’a` 2% du rayon moyen de Ce´re`s, elle correspond a` un e´cart
de 5-σ entre les deux re´sultats. Ceci est re´ve´lateur d’une tendance dans la communaute´ a` sous-estimer
les barres d’erreurs. Avec des barres d’erreur correctement de´ﬁnies, l’accord devrait se produire a` 3-σ
maximum. Ici, la de´viation rapporte´e est bien infe´rieure a` la taille des pixels (un 7e`me pour le Keck et un
15e`me dans le cas du HST, voir la Table IV.6), eux-meˆmes infe´rieurs a` l’e´le´ment de re´solution (environ
50 km dans les deux cas). Ceci traduit le fait que les erreurs rapporte´es ne prennent en compte que la
dispersion des mesures, sans faire cas des erreurs syste´matiques provenant des me´thodes ; comme discute´
dans le chapitre III.3.c.
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Fig. IV.6: A gauche, le contour de Ce´re`s extrait par la LoG en noir (voir chapitre III.3.a), avec l’ellipse ajuste´e en
gris pointille´. On peut voir dans le zoom (partie encadre´e centrale) que les de´viations a` l’ellipse observe´es sont bien
plus petites que l’e´le´ment de re´solution (ici en bande J, repre´sente´ par le disque gris). La partie de droite pre´sente
la de´viation maximale observe´e en fonction de la longitude du point sub-terrestre (SEPλ). Aucune de´viation
supe´rieure a` 18 km n’a e´te´ de´tecte´e. L’e´le´ment de re´solution en bande J e´tant d’environ 36 km (Table IV.2), les
de´viations mesure´es peuvent eˆtre re´elles comme eˆtre du bruit a` haute fre´quence spatiale.
Quantite´ Imagerie Occultation
(km) W. M. Keck HST Sol.1 Sol.2
a 479.7 ± 2.3 487.3 ± 1.8 479.6 ± 2.4 481.6 ± 2.4
c 444.4 ± 2.1 454.7 ± 1.6 453.4 ± 4.5 450.1 ± 2.0
R 467.6 ± 2.2 476.2 ± 1.7 470.7 ± 3.1 470.8 ± 2.3
pixel 014.3 ± 0.7 33.9 × 29.6 ... ...
Tab. IV.6: Demi-grand axe (a), demi-petit axe (c) et rayon e´quivalent (R= 3
√
aac) de Ce´re`s a` partir des observa-
tions au sol (W. M. Keck), de l’e´tude de Thomas et al. [2005] (HST) et d’occultation stellaire (les deux solutions
sont pre´sente´es : Sol.1 et Sol.2) [Millis et al., 1987]. Les tailles de pixel (en kilome`tres a` la distance de Ce´re`s) pour
les observations au Keck et avec le HST sont rapporte´es pour comparaison.
La comparaison des dimensions de´termine´es par imagerie avec les re´sultats provenant des occultations
stellaires [Millis et al., 1987] montre e´galement un accord a` une dizaine de kilome`tres pre`s pour le demi-
petit axe et un accord parfait pour le demi-grand axe (Table IV.6). Il est toutefois a` noter que la ge´ome´trie
de l’occultation de 1987 utilise´e par Millis et al. [1987] ne permet pas de contraindre le demi-petit axe aussi
pre´cise´ment que le demi-grand axe. Les trois e´tudes rapportant des dimensions diﬀe´rentes, il n’est pas
aise´ de conclure quant a` la taille de Ce´re`s. Ne´anmoins, les diﬀe´rences n’e´tant que de quelques kilome`tres ;
nous pouvons aﬃrmer que le rayon moyen de Ce´re`s vaut R ∼ 470± 5 km, soit une de´termination pre´cise
au pour-cent pre`s.
J’ai ensuite de´termine´ la densite´ de Ce´re`s en utilisant une masse de 9.43± 0.07× 1020 kg, obtenue en
prenant la moyenne des masses rapporte´es par Viateau and Rapaport [1998], Michalak [2000] et Kovacˇevic´
and Kuzmanoski [2007]. De nombreuses de´terminations de la masse de Ce´re`s ont e´te´ re´alise´es par l’e´tude
de ses interactions gravitationnelles avec Mars et d’autres aste´ro¨ıdes [Standish and Hellings, 1989; Sitarski
and Todorovic-Juchniewicz, 1992, 1995; Kuzmanoski, 1998; Viateau and Rapaport, 1998; Hilton, 1999;
Michalak, 2000; Kovacˇevic´ and Kuzmanoski, 2005, 2007]. Ne´anmoins, tout comme pour les mesures de
taille, les erreurs syste´matiques lors de ces de´terminations n’ont pas toujours e´te´ prises en compte [voir
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pre´sent, s’il est arbitraire, a l’avantage d’e´liminer les valeurs e´loigne´es de la masse moyenne.
La densite´ de (1) Ce´re`s est alors de ρ = 2206±43 kg.m−3. Cette valeur est compatible avec la densite´
des me´te´orites CC [Britt et al., 2002], ainsi qu’avec celle des satellites glace´s de Jupiter : Ganyme`de et
Callisto. Cette de´termination supporte l’hypothe`se de pre´sence de mate´riaux volatiles sous la surface de
Ce´re`s. D’autre part, cette valeur est relativement e´leve´e pour un aste´ro¨ıde de type C [la valeur moyenne
pour cette classe est de 1.4× 103 kg.m−3, voir Britt et al., 2002]. Ne´anmoins, les mesures de densite´ dont
nous disposons ayant e´te´ majoritairement obtenues dans le cas d’aste´ro¨ıdes binaires [e.g. Merline et al.,
1999; Marchis et al., 2005b, 2008a,b], la densite´ moyenne que nous observons peut eˆtre biaise´e. En eﬀet,
la plupart des aste´ro¨ıdes observe´s sont en re´alite´ de faible taille et pre´sentent peut eˆtre de grands vides
(macro-porosite´), diminuant ainsi la valeur de leur densite´. E´tant donne´e la masse de Ce´re`s, la pression
en son inte´rieur est suﬃsamment importante pour que sa macro-porosite´ soit nulle (ou presque). Alors,
cette “forte” densite´ peut eˆtre explique´e par une faible porosite´ par rapport aux autres types C.
Structure interne : en conside´rant que la forme de Ce´re`s provient d’un e´quilibre hydrostatique entre
sa propre gravite´ et la force centrifuge produite par sa rotation ; on peut de´terminer son coeﬃcient J2.
Le potentiel gravitationnel d’un corps peut en eﬀet eˆtre de´compose´ en une se´rie de coeﬃcient, le premier
e´tant purement radial et les suivants de´crivant l’e´cart au potentiel radial. Le coeﬃcient J2 rend ainsi
















ou` a et c sont les mesures des demi-axes, Ps la pe´riode side´rale, R = 3
√
aac le rayon moyen, M la masse
de Ce´re`s et G = 6.67× 10−11 m3 kg−1 s−2 la constante de gravitation.
Ce coeﬃcient fourni un moyen de sonder la structure interne de Ce´re`s. Ainsi, McCord and Sotin
[2005] ont pre´dit les valeurs du J2 pour quatre cas de ﬁgures, d’un Ce´re`s homoge`ne (J2 = 31.6 × 10−3)
a` diﬀe´rencie´, ou` le noyau est compose´ d’e´le´ments de plus en plus denses, de la serpentine [Hiroi et al.,
1993] (ρ=2.54 g.cm−3, J2 = 32 × 10−3) au fer (ρ=7.9 g.cm−3, J2 = 15.9 × 10−3). A partir des mesures
de rayons (Table IV.6), j’ai de´rive´ une valeur de J2 = 26.70± 0.02× 10−3. Ceci indique que Ce´re`s est un
corps diﬀe´rencie´, dont la partie centrale est riche en silicates ; en accord avec les mesures HST [Thomas
et al., 2005].
IV.1.c E´tude de surface par imagerie
L’existence de marques d’albe´do a` la surface de Ce´re`s avait e´te´ sugge´re´ par l’e´tude de ses courbes
de lumie`re [Tedesco et al., 1983]. En eﬀet, la forme re´gulie`re de Ce´re`s ne pouvait expliquer la forme et
l’amplitude des courbes de lumie`re observe´es. Il e´tait alors admis que celles-ci e´tait produites par des
diﬀe´rences d’albe´do a` la surface, estime´es a` quelques pour-cent.
Les premie`res cartes de la surface de Ce´re`s ont e´te´ obtenues par Li et al. [2006a], a` partir d’observa-
tions re´alise´es dans le visible avec le HST. Des variations d’albe´do d’environ 6% ont alors e´te´ rapporte´es,
de´ﬁnissant des structures locales a` la surface de Ce´re`s. De faibles variations spectrales, associe´es aux
diﬀe´rentes re´gions ont e´galement e´te´ observe´es, sans toutefois permettre une quelconque analyse de com-
position en raison d’incertitudes trop e´leve´es sur l’albe´do. Je pre´sente ici les cartes d’albe´do que j’ai
re´alise´es, ainsi que leur analyse.
J’ai utilise´ les 360 images de Ce´re`s obtenues au W. M. Keck (Table IV.1) pour cre´er trois cartes
composites (voir chapitre III.4) de la surface de Ce´re`s dans le proche infrarouge. Je pre´sente en Fig. IV.7
ces trois cartes, une par ﬁltre (J, H et K), et en Fig. IV.8 les cartes d’incertitude associe´es. L’obtention de
cartes a` diﬀe´rentes longueurs d’onde est primordiale pour d’une part conﬁrmer l’existence des structures
observe´es, et d’autre part pour e´tudier les variations de composition a` la surface.
Ces trois cartes couvrent environ 80% de la surface de Ce´re`s. Elles sont le re´sultat de la combinaison
de 126, 99 et 135 images respectivement. La taille the´orique de l’e´le´ment de re´solution est de 36.8, 47.4
et 62.9 km (correspondant a` 4.4◦, 5.6◦ et 7.5◦ a` l’e´quateur) pour les trois ﬁltres. Bien que l’e´le´ment de
re´solution the´orique soit plus ﬁn dans la bande J, on peut voir dans la Fig. IV.7 que la re´solution ﬁnale
est en re´alite´ similaire dans les trois bandes (c’est a` dire environ 60 km a` l’e´quateur). La de´gradation de
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Fig. IV.7: Cartes d’albe´do de la surface de Ce´re`s en bandes J, H et K. Ces cartes couvrent environ 80% de la
surface de Ce´re`s, et pre´sentent des variations d’albe´do de 6% autour de l’albe´do moyen. L’e´le´ment de re´solution
the´orique pour chaque filtre est repre´sente´ dans le coin bas-droit de chaque carte. L’e´tude des cartes d’incertitude
(Fig. IV.8) montre que celle-ci est de 2.5% maximum, bien moindre que les variations observe´es. Les structures
visibles dans ces cartes n’ont donc qu’une faible probabilite´ d’eˆtre des artefacts, mis a` part les lignes diagonales
visibles dans les cartes en J et H, autour de 60◦ de longitude. L’e´chelle de gris est commune aux trois cartes.
la re´solution en J et H par rapport a` l’e´le´ment de re´solution the´orique vient de la variabilite´ de la PSF
plus importante a` ces longueurs d’onde qu’en K. Cette variabilite´ entraˆıne alors de plus fortes erreurs de
photome´trie. Ceci est visible dans les cartes d’incertitude (Fig. IV.8) ou` la de´viation standard des mesures
est plus petite que 1% dans le cas des observations en K et monte jusqu’a` 2% pour celles en J. De meˆme,
l’e´tude des cartes d’incertitude montre que les structures obliques situe´es autour de 60◦ en longitude vues
en J et H sont du bruit et doivent eˆtre ignore´es. La carte en K pre´sente le niveau de bruit le plus bas,
duˆ au meilleur rapport de Strehl fourni par le module d’optique adaptative a` ces longueurs d’onde. Cette
carte doit donc eˆtre conside´re´e comme la plus pre´cise des trois.
L’amplitude des variations d’albe´do est de ± 6% autour de l’albe´do moyen de la surface [en accord
avec Li et al., 2006a]. Les marques de surface les plus importantes soutiennent un diame`tre d’environ
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Fig. IV.8: Cartes d’incertitude sur l’albe´do pour les trois filtres proche infrarouge. L’e´chelle de gris repre´sente la
valeur de la de´viation 1-σ observe´e entre toutes les images se projetant en un point donne´ de la surface. On peut
remarquer que la dispersion des valeurs augmente de la carte en K, a` celle en H, a` celle en J. Ceci est logique,
compte tenu des performances accrues de l’OA aux plus grandes longueurs d’onde. De meˆme, les re´gions de haute
latitude sont plus bruite´es que celle a` l’e´quateur, en raison de la ge´ome´trie d’observation, proche de l’e´quateur
(SEPβ = 8
◦).
jusqu’a` un diame`tre d’environ 50 km (limite de de´tection due a` la re´solution). Certaines de ces marques
peuvent e´galement eˆtre vues dans les cartes UV/visibles obtenues avec le HST [Li et al., 2006a] (voir
la Fig. IV.9 pour la position des marques note´es bi ou di, pour les 6 marques brillantes et 4 sombres
respectivement). Parmi celles-ci, le spot sombre avec une tache centrale (marque A) autour de (235◦,
+24◦), la grande re´gion brillante entourant le spot sombre (marque B) situe´ a` (125◦, +20◦), ou encore la
marque sombre situe´e a` (280◦, -34◦). Le fait que ces marques soient visibles a` toutes les longueurs d’onde
sugge`re une nature ge´ologique (par opposition a` une diﬀe´rence de composition) comme un bassin ou un
crate`re d’impact. Ainsi, les deux principales structures A (b4, d4) et B (d3 et la re´gion b2 qui l’entoure)
sont re´fe´rence´es comme #5 et #2 par Li et al. [2006a] Ces deux marques sont remarquables par leur
spectre homoge`ne bien qu’elle s’e´tendent sur de grandes dimensions spatiales (φA ∼ 180 km et φB ∼ 350
km). Cette similarite´ spectrale indique une meˆme composition et/ou histoire de surface sur l’ensemble de
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la zone. L’anneau externe de la marque B (b2) semble e´galement homoge`ne et pourrait eˆtre la marque des
e´jecta lie´s a` un crate`re d’impact. De meˆme, la partie centrale de la marque A pourrait eˆtre le pic central
d’un crate`re issu d’un impact tre`s e´nerge´tique. Ce pic serait alors plus brillant en raison d’une histoire
de surface de´pendante de l’altitude : par exemple par mouvement de glissement du re´golite vers les zones
les plus basses (a` plus forte gravite´) [de tels mouvements du re´golite ont e´te´ mis en e´vidence a` la surface
du petit aste´roide (25143) Itokawa par Miyamoto et al., 2007].
Ne´anmoins, les cartes en UV/visible et proche infrarouge pre´sentent des diﬀe´rences : ni la marque
claire a` (115◦, -30◦), ni la marque sombre a` (45◦, +10◦) visibles dans les cartes HST ne sont visibles dans
le proche infrarouge. De telles variations spectrales indiquent, elles, des diﬀe´rences de composition entre
ces re´gions. NB : toutes les diﬀe´rences observe´es ne sont pas a` associer aux proprie´te´s de surface. Par
exemple, l’anneau sombre de la marque A (234◦, +23◦) n’est pas visible dans les cartes UV/visible car
sa taille est comparable a` celle de l’e´le´ment de re´solution fourni par le HST.
Fig. IV.9: A gauche : spectres trois couleurs de 10 re´gions de Ce´re`s (6 re´gions brillantes et 4 sombres) ; normalise´s
au spectre moyen de Ce´re`s. Les nume´ros bi et di peuvent eˆtre utilise´s pour situer chaque spectre a` la surface de
Ce´re`s a` l’aide de la carte repre´sente´e sous les spectres. A droite : spectres trois couleurs de compose´s obtenus en
laboratoire, e´galement normalise´s au spectre de Ce´re`s. Je liste dans la Table IV.7 l’origine de ces e´chantillons ainsi
que la fraction utilise´e (me´lange´e a` un e´le´ment spectralement neutre) pour produire ces spectres. L’erreur sur la
photome´trie des compose´s de laboratoire est ici ne´gligeable.
Aﬁn d’e´tudier la nature des principales marques pre´sentes a` la surface de Ce´re`s, j’ai mesure´ leurs
variations spectrales dans les bandes J, H et K. Chaque valeur photome´trique est obtenue en inte´grant
le ﬂux sur une surface e´quivalente a` l’e´le´ment de re´solution. L’erreur sur ces mesures est calcule´e comme√∑
σ2i , ou` σi est la de´viation standard de chaque pixel lue sur les cartes d’incertitude (Fig. IV.8). J’ai
alors se´lectionne´ 10 marques (6 claires et 4 sombres, libelle´es bi et di respectivement) et je pre´sente en
Fig. IV.9 (a` gauche) leur photome´trie normalise´e au spectre de Ce´re`s, ainsi que leur de´viation a` 3-σ.
Bien que des variations spectrales au cours de la rotation de Ce´re`s n’aient jamais e´te´ rapporte´es, mes
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Compose´ Taille de grain Abondance E´chantillon
(µm) (%) nume´ro
Calcite a 0-45 100 C-3A
Dolomite a 0-45 050 C-5A
Siderite a 0-45 004 C-9A
Crondstedtite r 0-45 005 CR-EAC-021
Montmorillonite a 0-45 050 PS-2D
Enstatite a 0-45 030 IN-10B
Augite a 0-45 002 IN-15A
Olivine r 0-50 005 DD-MDD-013
Glace d’eau a ∼10 002 FROST.SNW
Tab. IV.7: Tailles de grain et abondances des compose´s pre´sente´s dans la Fig. IV.9. L’abondance correspond a`
la quantite´ de compose´ me´lange´e a` un e´le´ment spectralement neutre afin de diminuer le contraste, rendant ainsi
compte des possibles diffe´rences de tailles de grain (les observations conduites dans l’infrarouge moyen indiquent
que la taille des grains composant le re´golite de Ce´re`s est ne´cessairement petite, diminuant ainsi le contraste des
bandes d’absorption de son spectre). La dernie`re colonne indique le nom de l’e´chantillon tel que re´fe´rence´ dans la
librarie spectrale (a : ASTER and r : RELAB).
de gauche) montre une tendance nette des marques claires (a` gauche) a` pre´senter un albe´do plus fort
en H qu’en J et K (par rapport au reste de la surface). Au contraire, les marques sombres (a` droite) ne
pre´sentent aucune tendance. Ceci indique peut eˆtre une origine commune aux marques claires alors que
les re´gions sombres seraient le re´sultat de divers processus agissant a` la surface.
J’ai ensuite compare´ ces points photome´triques a` ceux de divers compose´s observe´s en laboratoire.
E´tant donne´e la re´solution spectrale tre`s limite´e fournie par ces points, ceux-ci ne pouvaient pas me
permettre d’identiﬁer de compose´. Je n’ai alors utilise´ que des mine´raux dont la pre´sence a` la surface de
Ce´re`s avait de´ja` e´te´ pre´dite. En particulier, les carbonates comme la side´rite, la dolomite et la calcite dont
la pre´sence a e´te´ de´tecte´e par Rivkin et al. [2006]. L’adjonction de carbonates a` une base de phyllosilicates
(compose´s majoritaires suppose´s de Ce´re`s) fourni en eﬀet un meilleur ajustement au spectre de Ce´re`s
dans la re´gion autour de la bande a` 3 µm. La pre´sence de ces carbonates explique e´galement certaines
bandes d’e´missions dans l’infrarouge moyen de´tecte´es par Cohen et al. [1998]. J’ai e´galement inclus un
orthopyroxe`ne (enstatite) un clinopyroxe`ne (augite) et de l’olivine, qui sont les e´le´ments les plus abondants
dans le syste`me solaire ; ainsi que de la glace d’eau (givre) en raison des suspicions sur sa pre´sence a` la
surface de Ce´re`s. Je pre´sente dans la partie de droite de la Fig. IV.9 les spectres “trois points” de ces
diﬀe´rents compose´s.
Bien que l’information mine´ralogique contenue dans ces spectres a` tre`s basse re´solution doive eˆtre
manipule´e avec pre´caution, elle peut tout de meˆme servir a` contraindre et discuter la composition de
surface de Ce´re`s, via des comparaisons avec des e´chantillons de laboratoire. Ainsi, l’aspect ge´ne´ral des
marques claires (Fig. IV.9, a` gauche) est similaire a` celui des phyllosilicates et carbonates (Fig. IV.9, a`
droite). Par exemple, la montmorillonite reproduit de manie`re satisfaisante le spectre de la marque b4
ainsi que celui de b2 autour de d3. D’autre part, les spectres de la side´rite (une calcite riche en fer), de la
cronstedtite (une phyllosilicate riche en fer), ou encore de l’augite (clinopyroxe`ne) ne ressemble qu’a` peu
de spectres de Ce´re`s, et ceci pour des abondances tre`s faibles (voir la Table IV.7 qui liste la provenance
des compose´s utilise´s ici ainsi que l’abondance utilise´e pour produire les spectres de la Fig. IV.9). Ainsi,
ces compose´s ne peuvent eˆtre que des composants minoritaires de la surface de Ce´re`s s’ils sont pre´sents.
De meˆme, la pre´sence de roches magmatiques comme les pyroxe`nes et l’olivine n’est pas attendue a` la
surface d’un aste´ro¨ıde primitif comme Ce´re`s, et ces compose´s sont vraisemblablement minoritaires s’ils
sont eﬀectivement pre´sents.
L’interpre´tation des marques sombres est plus complexe. Ainsi, le creux en H qui caracte´rise la moitie´
des marques sombres (d1 et d2) ne correspond ni aux phyllosilicates, ni aux carbonates qui sont pourtant
les compose´s majoritaires attendus sur Ce´re`s. Une telle chute en H est mieux rendue par l’enstatite ; mais
la forte densite´ de celle-ci (3 200 kg.m−3) et les diﬀe´rences entre le spectre de Ce´re`s et de l’enstatite dans
le moyen infrarouge rend caduque sa pre´sence. L’autre compose´ qui reproduit cette chute en H est la
glace d’eau (Fig. IV.9). La glace d’eau n’est stable a` la surface de Ce´re`s, mais de la glace “sale” (i.e. de
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Date Filtre X seeing⋆ τ⋆0 Θ
† SEPλ SEPϕ SSPλ SSPϕ
(UTC) (′′) (ms) (mas) (km) (◦) (◦) (◦) (◦)
00:50 H+K 2.01 0.69 3.9 54 72 210.4 3.5 212.1 0.5
01:00 H+K 1.90 0.74 3.6 54 72 203.8 3.5 205.5 0.5
02:00 H+K 1.47 0.65 4.1 55 73 164.1 3.5 165.9 0.5
02:10 H+K 1.42 1.16 2.3 55 73 157.5 3.5 159.3 0.5
03:00 H+K 1.27 0.62 4.3 50 66 124.4 3.5 126.2 0.5
03:10 H+K 1.25 0.61 4.3 50 66 117.8 3.5 119.6 0.5
04:00 H+K 1.19 1.10 2.3 50 66 84.8 3.5 86.6 0.5
04:10 H+K 1.19 1.12 2.2 50 66 78.2 3.5 79.9 0.5
04:40 H+K 1.19 1.04 2.4 50 66 58.3 3.5 60.1 0.5
04:50 H+K 1.20 0.96 2.6 50 66 51.7 3.5 53.5 0.5
05:20 H+K 1.24 0.74 3.3 50 66 31.9 3.5 33.7 0.5
05:30 H+K 1.26 0.72 3.4 50 66 25.3 3.5 27.1 0.5
06:20 H+K 1.40 0.59 4.1 55 73 352.2 3.5 354.0 0.5
06:30 H+K 1.44 0.56 4.3 55 73 345.6 3.5 347.4 0.5
07:10 H+K 1.70 0.46 5.2 57 76 319.1 3.5 321.9 0.5
Tab. IV.8: Conditions lors des observations de (1) Ce´re`s avec SINFONI le 13 Novembre 2007 : masse d’air X,
seeing atmosphe´rique, temps de cohe´rence (τ0), e´le´ment de re´solution en mas sur le ciel et en kilome`tres a` la surface
de Ce´re`s, ainsi que les coordonne´es des SSP et SEP. Je ne reporte ici que les observations en H+K, n’ayant pas
encore fini la re´duction des donne´es prises en bande J.
⋆comme mesure´ a` l’observatoire
†mesure´ sur les analogues solaires
la glace me´lange´e avec d’autres mine´raux) pourrait eˆtre pre´sente de manie`re transitoire et reproduire le
spectre de marques sombres. Un point a` conside´rer en support a` cette explication est la haute latitude
de ces marques sombres. Aucune n’est situe´e dans la re´gion e´quatoriale et la plupart se situent a` des
latitudes plus e´leve´es que 30-40◦. Si de la glace (sale ou non) existe sous la surface de Ce´re`s [McCord and
Sotin, 2005; Mousis and Alibert, 2005], elle doit eˆtre plus stable aux hautes latitudes ou` la tempe´rature
de la surface est moindre. Ne´anmoins, ces donne´es ne permettent pas d’aﬃrmer la pre´sence de glace a` la
surface de Ce´re`s. Des donne´es avec une meilleure re´solution spectrale, couple´e avec la re´solution spatiale
fournie par l’OA (par opposition a` la spectroscopie sur disque inte´gre´) sont requises pour e´tudier plus en
avant la composition des unite´s de´couvertes a` la surface de Ce´re`s.
IV.1.d E´tude de surface par spectro-imagerie
Les limitations rencontre´es lors de l’analyse de la surface par imagerie m’ont conduit a` demander du
temps a` l’ESO pour observer Ce´re`s avec SINFONI, permettant ainsi d’obtenir des spectres de son disque
apparent re´solu (voir chapitre II.3).
Observations : j’ai observe´ (1) Ce´re`s avec SINFONI au VLT durant toute la nuit du 13 Novembre
2007 (programme 080.C-0881). Je pre´sente dans la Table IV.8 les conditions atmosphe´riques lors des
observations, ainsi que l’orientation de Ce´re`s par rapport a` la Terre et au Soleil. J’ai utilise´ le mode
optique fournissant la re´solution angulaire la plus forte (taille de pixel sur le ciel de 25×12.5 mas), aﬁn
d’optimiser la re´solution spatiale a` la surface de Ce´re`s, ainsi que les re´seaux de dispersion J et H+K
de manie`re a` couvrir l’ensemble de l’intervalle 1.1 - 2.4 µm (les caracte´ristiques instrumentales sont les
meˆmes que pour l’observation de Vesta pre´sente´e dans la partie IV.3 et sont re´sume´es dans la Table IV.17).
J’ai re´duit les donne´es avec la version 2.0.0 du paquet de re´duction propose´ par l’ESO et la Fig. IV.10
pre´sente un exemple de cube reconstruit.
Analyse de la surface : a` l’heure ou` j’e´cris ces lignes je n’ai ni termine´ la re´duction de l’ensemble des
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Fig. IV.10: Exemple de spectro-cube de (1) Ce´re`s (additionne´ le long des longueurs d’onde) obtenu avec SINFONI
et le re´seau H+K. Afin d’optimiser la re´solution spatiale des observations (les spaxels de SINFONI sont rectan-
gulaires), j’ai observe´ Ce´re`s de manie`re a` cre´er des cubes (comme celui-ci) a` partir d’une mosa¨ıque d’observations
e´le´mentaires.
duites. Le type d’analyse auquel je vais proce´der sera fortement similaire a` celui expose´ dans la partie IV.3
sur (4) Vesta. Je vais analyser les spectres contenus par chaque spaxel de chaque cube, puis projeter les
informations de´termine´es sur une carte de manie`re a` produire des cartes d’abondances de la surface de
Ce´re`s. Ne´anmoins, les travaux pre´liminaires que j’ai re´alise´s ont dore´navant montre´ que l’he´te´roge´ne´ite´ de
la surface de Ce´re`s est moins e´vidente dans ces donne´es de spectro-imagerie que dans les images pre´sente´es
dans la section IV.1.c ci-dessus. L’absence de techniques de de´convolution pour les spectro-cube limite ici
la re´solution spatiale atteinte. Ainsi, je ne peux corriger la “dilution” de l’information spectrale de chaque
spaxel dans ces plus proches voisins, avec pour re´sultat une surface qui semble globalement homoge`ne.
Aﬁn d’extraire au mieux l’information contenue dans ces donne´es, la mise au point d’un nouvel algorithme
de de´convolution est ne´cessaire. Cet algorithme pourrait se baser sur Mistral, mais imple´mente´ de manie`re
a` traiter l’ensemble du cube de donne´e en une seule ope´ration au lieu de le traiter image par image. Ceci
aurait l’avantage de diminuer de manie`re drastique le temps d’exe´cution et d’utiliser une proprie´te´ de la
PSF : sa taille va eˆtre de´pendante de la longueur d’onde suivant λ/D (voir le chapitre II.2.a). Je travaille
actuellement sur ces donne´es et j’espe`re tirer des informations pertinentes sur la mine´ralogie de Ce´re`s
dans un futur proche.
IV.1.e Recherche de trace de sublimation de glace d’eau
Comme je l’ai mentionne´ en section IV.1.a, A’Hearn and Feldman [1992] avaient de´tecte´ des mole´cules
OH dans le voisinage du poˆle nord de Ce´re`s, dont l’origine e´tait attribue´e a` la dissociation de mole´cules
d’eau (H2O) provenant de la sublimation de glace a` la surface de Ce´re`s. Cette de´tection marginale n’avait
jamais e´te´ conﬁrme´e ni inﬁrme´e, laissant le champs libre aux spe´culations sur sa ve´racite´.
Cette de´tection me´ritait d’eˆtre conﬁrme´e d’autant plus que l’argument e´nonce´ par A’Hearn and Feld-
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Date ∆ r SEP SSP X seeing Poˆle Texp Sep. Slit
(UTC) (UA) (UA) (λ,ϕ en ◦) (λ,ϕ en ◦) (′′) (m) (′′) (km) (′′)
1990-01-14 21:36 2.64 1.75 (334, 0-5) (345, -3) - - S 550 3 3800 -
1991-05-29 12:00 2.66 1.88 (312, 0-4) (328, -1) - - N 450 3 4100 -
2007-10-24 04:45 2.83 1.88 (023, -05) (016, 01) 1.3 0.6 N 47.5 3 4100 3
2007-10-24 05:38 2.83 1.88 (348, -05) (341, 01) 1.2 0.8 S 47.5 3 4100 3
2007-12-05 03:21 2.79 1.91 (039, -02) (050, 00) 1.2 0.9 N 47.5 1.5 2100 1
2007-12-21 02:00 2.78 2.03 (337, -00) (353, -0) 1.2 0.5 N 47.5 1.5 2200 1
2009-01-25 06:05 2.55 1.71 (081, 0-8) (067, -4) 1.6 1.1 N 47.5 0.5 600 1
2009-02-23 06:22 2.55 1.58 (171, -11) (170, -4) 1.6 0.4 N 47.5 3 3400 1
2009-03-23 02:14 2.55 1.67 (310, -10) (321, -4) 1.6 0.7 N 47.5 0.5 600 1
2009-04-01 01:43 2.55 1.73 (033, -10) (048, -4) 1.6 0.6 S 47.5 1 1200 1
2009-04-01 02:42 2.55 1.73 (001, -10) (015, -4) 1.6 0.6 N 47.5 3 3700 1
Tab. IV.9: Distance he´liocentrique (∆) et ge´ocentrique (r), coordonne´es des points sub-terrestre (SEP) et sub-
solaire (SSP), masse d’air (X), seeing lors des observations (liste´e par date UTC du de´but des expositions). La
position de la fente des spectrographes, pre`s du poˆle nord (N) ou sud (S), et la distance entre Ce´re`s et la fente
(Sep. en secondes d’arc et kilome`tres), ainsi que les temps d’exposition (Texp) sont e´galement rapporte´e. Dans
le cas des observations UVES, la taille de la fente (Slit) est liste´e afin d’estimer la re´solution spectrale (environ
45 000 et 15 000 pour les fentes de 3′′ et 1′′ respectivement).
man [1992] pour expliquer l’absence de de´tection au poˆle sud e´tait errone´ : ils suppose`rent que l’he´misphe`re
nord de Ce´re`s e´tait en e´te´ lors de leurs observations expliquant l’absence de sublimation au poˆle sud alors
en plein hiver. Cette supposition e´tait logique e´tant donne´es les informations alors disponibles sur les
coordonne´es du poˆle de Ce´re`s [Millis et al., 1987; Saint-Pe´ et al., 1993a]. Ne´anmoins, les de´terminations
directes de l’orientation de l’axe de rotation de Ce´re`s [Thomas et al., 2005; Carry et al., 2008] montrent
que la situation e´tait exactement inverse lors des observations par A’Hearn and Feldman [1992], avec
l’he´misphe`re sud en e´te´ (Table IV.9). Nous avons donc essaye´ de de´tecter les raies caracte´ristiques des
mole´cules OH, traceur de la pre´sence d’eau sublime´e, dans le voisinage proche de Ce´re`s.
Observations : nous avons utilise´ le spectrome`tre a` haute re´solution UVES installe´ au foyer Nasmyth
B de UT2 au VLT en Octobre et De´cembre 2007, ainsi qu’en Janvier, Fe´vrier, Mars et Avril 2009 (pro-
gramme 080.C-0881). Je liste ces dates ainsi que l’orientation de Ce´re`s dans la Table IV.9. Les conditions
atmosphe´riques e´taient optimales pour chaque observation, avec un seeing d’environ 0.6′′ (similaire au
diame`tre angulaire de Ce´re`s), et les observations furent obtenues avec une masse d’air infe´rieure a` 2
(Table IV.9). Aﬁn de sonder l’atmosphe`re de Ce´re`s (ou l’exosphe`re suivant si celle-ci est stable ou n’est
qu’une transition), nous avons place´ la fente d’UVES perpendiculairement a` l’axe de rotation de Ce´re`s a`
quelques secondes d’arc de celui-ci (Table IV.9).
Les donne´es ont e´te´ re´duites en utilisant le paquet de re´duction fournit par l’ESO. Les raies d’OH
sont ensuite co-additionne´es (aﬁn d’augmenter le rapport signal a` bruit et le niveau de de´tection limite)
en prenant soin de rejeter les traces dues aux rayons cosmiques. La re´ponse des ﬁltres d’UVES ainsi que
l’extinction furent corrige´es, tout comme la contribution du ﬂux solaire re´ﬂe´chi par Ce´re`s, en utilisant un
spectre solaire de re´fe´rence translate´ a` la bonne fre´quence Doppler (induite par le mouvement radial de
Ce´re`s). La Fig. IV.11 pre´sente le re´sultat de cette co-addition pour les observations de 2007.
Discussion et perspectives : nous n’avons de´tecte´ aucune trace d’OH dans les observations de 2007,
induisant une production maximale de 1025 mole´cules d’eau (H2O) par seconde, a` comparer aux 1.4×1026
mole´cules.s−1 trouve´es par A’Hearn and Feldman [1992]. Ainsi, nos re´sultats indiquent une production
infe´rieure par un ordre de grandeur au minimum. Ces deux re´sultats peuvent alors eˆtre en accord si
la production d’eau est discontinue comme dans le cas d’une plume occasionne´e par cryo-volcanisme
par exemple. De fait, nos observations de 2007 furent obtenues alors que Ce´re`s e´tait a` une distance
he´liocentrique supe´rieure a` celle des observations re´alise´es par A’Hearn and Feldman [1992] (Table IV.9).
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Fig. IV.11: Spectre moyen (en bleu) de la mole´cule OH obtenu en additionnant la contribution des 14 raies les plus
brillantes dans la gamme 307-311 nm et moyenne´ sur les quatres observations de 2007. Le trace´ rouge repre´sente le
spectre the´orique obtenu de manie`re similaire pour le taux d’e´mission rapporte´ par A’Hearn and Feldman [1992].
Aucune e´mission d’OH par Ce´re`s n’est de´tecte´e ici (observations de 2007).
observations de 2009 ayant e´te´ re´alise´es alors que Ce´re`s e´tait plus proche du Soleil, elles devraient nous
permettre de de´tecter l’e´mission d’eau si celle-ci se produit re´ellement.
Nous sommes actuellement en cours de re´duction de donne´es et je n’ai toujours pas la re´ponse a` la
question d’e´mission d’eau par Ce´re`s. Ne´anmoins, je peux dore´navant e´tudier les diﬀe´rents cas possibles :
1. si nous ne de´tectons aucune e´mission, alors la de´tection de A’Hearn and Feldman [1992] doit eˆtre
conside´re´e comme errone´e ou bien de´clenche´e par un e´ve´nement pre´cis, comme un impact par
exemple. Dans un tel cas, la spectroscopie des crate`res re´alise´e par la sonde Dawn de la NASA
pourra apporter une re´ponse a` la pre´sence de glace dans le sous-sol de Ce´re`s.
2. si nous de´tectons une e´mission, alors la pre´sence de glace dans le sous-sol de Ce´re`s sera conﬁrme´e
et le taux de production pourra eˆtre utilise´ aﬁn de contraindre la quantite´ de glace pre´sente ainsi
que les mode`les thermiques d’e´volution de Ce´re`s.
IV.1.f Conclusions
J’ai pu mesurer la taille et la forme de Ce´re`s, supportant ainsi les sce´narios indiquant une structure
interne diﬀe´rencie´e et la pre´sence de mate´riaux volatiles dans son sous-sol. L’imagerie de sa surface et
les couleurs dans le proche infrarouge de certaines marques d’albe´do situe´es aux hautes latitudes sont
compatibles avec le spectre de la glace d’eau. L’e´tude par imagerie du disque re´solu de Ce´re`s supporte
donc la pre´sence de glace d’eau. En revanche, nos tentatives de de´tection d’e´jection de vapeur d’eau sont
toutes ne´gatives actuellement. Ceci peut s’expliquer par le fait que celles-ci furent re´alise´es alors que
Ce´re`s e´tait loin du Soleil et nous devons attendre l’analyse des donne´es les plus re´centes (2009) aﬁn de
conclure. Finalement, les donne´es par spectro-imagerie devraient me permettre d’e´tudier plus en de´tails
la composition de surface de Ce´re`s, en particulier la pre´sence de glace a` sa surface.
Le cas de Ce´re`s est le parfait exemple de l’inte´reˆt de l’imagerie a` haute re´solution angulaire du
disque apparent des aste´ro¨ıdes : elle nous fourni une base pour les e´tudes ulte´rieures tout en permettant
quelques conclusions. Ainsi, la de´termination du poˆle est de la plus grande importance pour l’e´tude son
l’environnement (la de´tection de vapeur d’eau). La mesure de la taille et de la forme fourni des informations
sur la structure interne (via les mode`les d’e´volution) et la composition (via la densite´). Finalement, les
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IV.2 L’aste´ro¨ıde (2) Pallas
IV.2.a Pallas, le petit fre`re de Ce´re`s
Bien qu’il n’y ait pas de relation dans la mythologie grecque entre Ce´re`s, de´esse de l’agriculture, et
Pallas, le titan pe`re de Se´le`ne ; leurs homonymes aste´roidaux sont rarement se´pare´s. Tout comme (1)
Ce´re`s, (2) Pallas est un aste´ro¨ıde dit “primitif” (type B dans la classiﬁcation de DeMeo et al. [2009]),
associe´ au me´te´orites CC [Larson et al., 1983], et plus pre´cise´ment aux me´te´orites CM (une sous-classe
des me´te´orites CC). Cette association provient du faible albe´do de Pallas, de son spectre visible et proche
infrarouge globalement exempt de bande d’absorption, et de la pre´sence d’une forte bande d’absorption
autour de 3 µm [Jones et al., 1990] (comme de´crit en introduction au chapitre I.3.b).
Comme dans le cas de Ce´re`s, l’absence notable de fortes signatures spectrales (a` l’exception de celle a`
3 µm) rend la de´termination de la composition ardue, et celle de Pallas reste incertaine. Cette situation
n’est pas aide´e par le manque de contrainte sur la densite´ de Pallas. Premie`rement, la de´termination de
sa masse n’est que marginale, puisque la plupart des mesures sont en de´saccord [voir la revue de Hilton,
2002]. Deuxie`mement, ce n’est que re´cemment que des mesures directes de la taille de Pallas ont e´te´
re´alise´es [Drummond and Christou, 2008; Drummond et al., 2009; Schmidt et al., 2009]. En eﬀet, les
de´terminations ante´rieures avaient e´te´ re´alise´es a` partir de deux occultations [Wasserman et al., 1979;
Dunham et al., 1990] quand trois occultations au minimum sont ne´cessaires [Drummond and Cocke,
1989]. Et les quelques images obtenues avec OA par Saint-Pe´ et al. [1993b] n’avaient pas la re´solution
spatiale ne´cessaire pour conclure sur la taille, forme ou encore les proprie´te´s de rotation de l’aste´ro¨ıde.
IV.2.b Les proprie´te´s physiques de (2) Pallas
Les similarite´s entre Ce´re`s et Pallas m’ont naturellement conduit a` chercher les images de Pallas
disponibles au sein de la communaute´, aﬁn d’e´tudier ses proprie´te´s physiques. Les re´sultats que je pre´sente
ici sont e´galement de´cris dans l’article que j’ai e´crit pour la revue Icarus (accepte´ pour publication)
pre´sente´ dans l’annexe C.
Observations : j’ai centralise´ des observations a` haute re´solution angulaire obtenues au W. M. Keck
avec NIRC2 ainsi qu’au VLT avec NACO, entre 2003 et 2007. Ces observations couvrent quatre apparitions
de Pallas, fournissant ainsi diverses ge´ome´tries d’observation (voir Table IV.10). Je liste en Table IV.11
les diﬀe´rentes conﬁgurations instrumentales utilise´es lors de ces observations, et en Table IV.12 les car-
acte´ristiques des e´toiles de re´fe´rence (PSFs) utilise´es lors de la de´convolution (voir le chapitre III.1). La
mesure de la taille apparente de ces e´toiles nous renseigne sur la qualite´ de la correction OA obtenue
au moment des observations et ainsi sur la re´solution angulaire atteignable. J’ai utilise´ les moyens de
re´duction de donne´es de´crits au chapitre II.4, et une se´lection d’images de Pallas en bande K peut eˆtre
trouve´e en Fig. IV.12.
Contrairement au cas de Ce´re`s pre´sente´ pre´ce´demment (partie IV.1), les donne´es n’e´tait pas con-
centre´es sur une ou deux nuits d’observation, mais disperse´es sur de nombreuses e´poques, tout en e´tant
moins nombreuses. J’ai alors de´cide´ de combiner ces donne´es avec d’autres sources d’information aﬁn
d’en tirer le meilleur parti. Un mode`le de forme de Pallas avait de´ja` e´te´ publie´ par Torppa et al. [2003]
a` partir de courbes de lumie`re. J’ai alors de´cide´ d’utiliser conjointement les deux sources d’informations
aﬁn de de´crire au mieux les proprie´te´s physiques de Pallas : les images fournissent une mesure directe
de la taille et du contour de l’aste´ro¨ıde dans le plan du ciel et les courbes de lumie`re la fac¸on dont la
forme de celui-ci e´volue au cours de sa rotation. C’est de l’e´tude de Pallas qu’est ne´e la me´thode KOALA
pre´sente´e dans le chapitre III.3, de´veloppe´e avec Mikko Kaasalainen (de l’universite´ d’Helsinki).
Mise au point de la me´thode KOALA : l’ide´e de combiner plusieurs sources de donne´es pour
contraindre au mieux les proprie´te´s d’un objet n’est pas nouvelle. En revanche, malgre´ la disponibilite´
d’observations d’occultation e´parses et de nombreuses courbes de lumie`re, leur combinaison (avec ou sans
l’apport d’images) n’a e´te´ que peu utilise´e, et seulement depuis quelques anne´es. On peut a` ce sujet
citer l’e´tude de Descamps et al. [2008] qui, les premiers, ont re´ellement utilise´ les informations contenues
dans les courbes de lumie`re, les images OA et une occultation stellaire pour contraindre la forme de (22)
Kalliope et la taille de Linus, son satellite.
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Date ∆ r Mv α φ SEPλ SEPϕ masse d’air PSF
UTC (UA) (UA) (mag.) (◦) (′′) (◦) (◦) (Table IV.12)
2003 Oct 10 - 12:00 2.73 1.80 8.25 09.4 0.39 107 -76 1.28 Oct.10-⋆1
2003 Oct 12 - 09:13 2.73 1.80 8.24 09.5 0.39 183 -75 1.40 Oct.12-⋆1
2003 Oct 12 - 11:14 2.73 1.80 8.24 09.5 0.39 090 -75 1.25 Oct.12-⋆2
2005 Feb 02 - 06:30 2.27 1.60 8.04 21.9 0.44 265 +64 1.21 Feb.02-⋆1
2005 Feb 02 - 08:05 2.26 1.60 8.04 21.9 0.49 192 +64 1.05 Feb.02-⋆2
2005 Mar 12 - 06:02 2.34 1.37 7.20 06.9 0.52 054 +64 1.15 Mar.12-⋆
2005 Mar 13 - 04:42 2.34 1.37 7.18 06.6 0.52 090 +64 1.21 Mar.13-⋆
2005 May 08 - 23:30 2.47 1.77 8.39 20.1 0.40 326 +54 1.74 May.08-⋆1
2005 May 09 - 23:18 2.47 1.78 8.41 20.3 0.40 309 +54 1.80 May.09-⋆1
2006 Aug 16 - 06:55 3.35 2.76 9.85 15.5 0.26 022 +32 1.00 Aug.16-⋆1
2006 Aug 16 - 07:22 3.35 2.76 9.85 15.5 0.26 001 +32 1.01 Aug.16-⋆1
2006 Aug 16 - 07:45 3.35 2.76 9.85 15.5 0.26 343 +32 1.03 Aug.16-⋆1
2006 Aug 16 - 08:12 3.35 2.76 9.85 15.5 0.26 322 +32 1.07 Aug.16-⋆2
2006 Aug 16 - 08:45 3.35 2.76 9.86 15.5 0.26 297 +32 1.13 Aug.16-⋆2
2006 Aug 16 - 09:00 3.35 2.76 9.86 15.5 0.26 285 +32 1.17 Aug.16-⋆3
2006 Aug 16 - 09:18 3.35 2.76 9.86 15.5 0.26 272 +32 1.23 Aug.16-⋆3
2007 Jul 12 - 13:15 3.31 2.69 9.78 15.5 0.26 211 -38 1.03 Jul.12-⋆
2007 Nov 01 - 04:30 3.16 2.64 9.68 16.9 0.27 265 -27 1.19 Nov.01-⋆
2007 Nov 01 - 06:06 3.16 2.64 9.68 16.9 0.27 191 -27 1.12 Nov.01-⋆
Tab. IV.10: Distance he´liocentrique (∆) et ge´ocentrique (r), magnitude apparente dans le visible (Mv), angle de
phase (α), diame`tre angulaire (φ), coordonne´es du SEP (longitude λ et latitude ϕ) pour chaque e´poque (rapporte´e
en UTC a` l’instant moyen des observations). La masse d’air est e´galement rapporte´e. La dernie`re colonne sert de
re´fe´rence pour les PSFs utilise´es lors de la de´convolution (voir la Table IV.12 pour une description de´taille´e des
e´toiles utilise´es).
Le point critique pour l’utilisation ge´ne´ralise´e de la combinaison des courbes de lumie`re avec les images
du disque apparent re´solu est la mesure du contour pre´sente´ par le disque apparent de l’aste´ro¨ıde (bien
souvent diﬀe´rent d’un disque). Contrairement a` d’autres groupes qui mesurent la taille apparente des
aste´ro¨ıdes en ajustant une ellipse sur leur disque apparent, ma me´thode base´e sur la transforme´e en
ondelette (chapitre III.3.a) fournit la ve´ritable forme apparente de l’objet. Ainsi, c’est a` partir de ces
mesures que la me´thode KOALA a e´te´ de´veloppe´e (chapitre III.3).
Proprie´te´s de rotation de (2) Pallas : comme mentionne´ dans le chapitre I.3.a, l’analyse par in-
version de courbes de lumie`re produit parfois deux solutions distinctes ajustant les donne´es de manie`re
e´galement satisfaisante. La discrimination entre la vraie solution et la ﬁctive est alors en ge´ne´ral impos-
sible sans l’apport de contraintes exte´rieures). L’obtention d’images du disque apparent ou l’observation
d’occultations stellaires permet alors de choisir entre les deux solutions. En comparant la projection dans
le plan du ciel du mode`le des courbes de lumie`re avec les images ou les proﬁls d’occultation, on peut
rejeter la solution qui s’en e´carte le plus [Cellino et al., 2003; Marchis et al., 2006a]. Si cette simple com-
paraison permet de choisir la solution de poˆle la plus probable, elle ne permet pas d’ame´liorer le mode`le
de forme qui sera a priori entache´ d’erreurs (locales) du a` la pre´sence de marques d’albe´do (voir ci-apre`s),
non prises en compte dans le calcul de l’inversion des courbes de lumie`re [Kaasalainen and Torppa, 2001].
Dans le cas de Pallas, le nombre important de courbes de lumie`re et images permettait une application
optimale de la me´thode KOALA, et la de´termination directe des coordonne´es du poˆle.
J’ai trouve´ que celles-ci se trouvent dans un coˆne de 5◦ autour de (λ = 30◦, β = −16◦) dans un
repe`re lie´ a` l’e´cliptique J2000.0 (Table IV.13). Cette value est grossie`rement en accord avec la solution
(40◦, -16◦) en coordonne´es e´cliptiques B1950 [e´quivalent a` (41◦, -16◦) en e´cliptique J2000.0] de´termine´e
par Kryszczyn´ska et al. [2007] par synthe`se des diﬀe´rentes solutions publie´es (principalement par me´th-
odes indirectes). Plusieurs solutions re´centes se situent proches de ma de´termination. Drummond and
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Date Inst. Filtres λc ∆λ Images Θ ROI
(UTC) (µm) (µm) # (km) (%)
2003 Oct 10a NIRC2 Kp 2.124 0.35 04 57 60
2003 Oct 12b NIRC2 Kp 2.124 0.35 09 57 60
2005 Feb 02a NACO J 1.265 0.25 08 37 60
2005 Feb 02a NACO H 1.660 0.33 12 48 55
2005 Feb 02a NACO Ks 2.18 0.35 13 64 50
2005 Mar 12a NACO J 1.265 0.25 06 32 60
2005 Mar 12a NACO H 1.660 0.33 06 41 60
2005 Mar 12a NACO Ks 2.180 0.35 05 54 60
2005 Mar 13a NACO J 1.265 0.25 06 32 60
2005 Mar 13a NACO H 1.660 0.33 06 41 60
2005 Mar 13a NACO Ks 2.180 0.35 06 54 55
2005 May 08c NACO J 1.265 0.25 06 41 50
2005 May 08c NACO H 1.660 0.33 09 54 55
2005 May 08c NACO Ks 2.180 0.35 13 70 50
2005 May 09c NACO H 1.660 0.33 09 54 60
2005 May 09c NACO Ks 2.180 0.35 06 71 50
2006 Aug 16d NIRC2 Kp 2.124 0.35 35 88 50
2007 Jul 12e NIRC2 Kp 2.124 0.35 07 85 50
2007 Nov 01e NIRC2 Kp 2.124 0.35 19 84 50
Tab. IV.11: Configuration instrumentale lors des observations de Pallas. Pour chaque e´poque, je liste l’instrument
utilise´ (NIRC2 au W. M. Keck et NACO au VLT), le filtre proche infrarouge (avec ses caracte´ristiques : longueur
d’onde centrale λc et bande passante ∆λ) ; ainsi que le nombre d’images acquises. La taille the´orique de l’e´le´ment
de re´solution est e´galement rapporte´e (e´value´e par λc/D, ou` D est le diame`tre du miroir primaire) ainsi que la
taille de la zone d’inte´reˆt (ROI : en fraction du diame`tre apparent, voir le chapitre III.4.b). La taille des pixels
sur le ciel est de 0.010′′/pixel pour NIRC2 et 0.013′′/pixel pour NACO, les deux came´ras e´chantillonnent donc
correctement les PSFs dans tous les filtres. Les PIs de ces observations e´taient aC. Dumas, bW. J. Merline, cS.
Erard, dJ. D. Drummond, et eA. Conrad.
OA re´alise´es au Lick Observatory. Les meˆmes auteurs [Drummond et al., 2009] ont ensuite reporte´ une
solution de (34◦,-27◦) ± 3◦ a` partir d’observations re´alise´es au W. M. Keck en Aouˆt 2006 (inclues dans la
pre´sente e´tude). Ces solutions sont encore une fois globalement en accord avec la valeur reporte´e ici. On
notera toutefois que l’erreur reporte´e par Drummond et al. [2009] n’inclut pas les erreurs syste´matiques
possibles. Comme la solution obtenue par KOALA se base sur un nombre d’images et de ge´ome´tries plus
important et incorpore l’information provenant des courbes de lumie`res, la diﬀe´rence entre la solution
KOALA et la solution de Drummond et al. [2009] due a` l’omission d’erreurs syste´matiques sur leur set
de donne´es plus restreint.
La solution pre´sente´e en Table IV.13 implique une forte obliquite´ de ∼84◦, signiﬁant que les saisons
sur Pallas sont tre`s contraste´es. De grandes portions de chaque he´misphe`re subissent de longues pe´riodes
d’illumination ou d’ombre constante au cours de la pe´riode orbitale de Pallas de 4.6 ans. Les re´gions
polaires restent ainsi e´claire´es (ou dans l’ombre) pour des dure´es aussi longues que deux ans.
La forme irre´gulie`re de (2) Pallas : a` partir des 51 courbes de lumie`re disponibles et des 186
images obtenues aux observatoires W. M. Keck et VLT, j’ai cre´e´ un mode`le de forme de Pallas (visible
en mini-animation dans la marge de droite des pages impaires, ainsi qu’en version re´element anime´e dans
l’annexe A.3). La de´viation moyenne entre le mode`le et le contour mesure´ sur les images n’est que de
0.4 pixel, et celle entre le mode`le et les courbes de lumie`re de 0.019 magnitudes. Ce mode`le pre´sente des
e´carts signiﬁcatifs a` un ellipso¨ıde, conﬁrmant la forme irre´gulie`re vue sur les images (Fig. IV.13).
Si la combinaison des images et des courbes de lumie`re est presque directe, l’utilisation des cordes



































Nom Date Filtre De´signation RA DEC Mv masse d’air FWHM
(UTC) (hh:mm:ss) (dd:mm:ss) (mag) (mas) (km)
Oct.10-⋆1 2003 Oct 10 - 12:12 Kp HD 13093 02 :07 :47 -15 :20 :46 8.70 1.27 78 102
Oct.12-⋆1 2003 Oct 12 - 09:04 Kp HD 7662 01 :16 :26 -12 :31 :50 10.35 1.25 56 73
Oct.12-⋆2 2003 Oct 12 - 09:25 Kp HD 12628 02 :03 :25 -17 :01 :59 8.17 1.39 52 68
Feb.02-⋆1 2005 Feb 02 - 06:59 J HD 109098 12 :32 :04 -01 :46 :20 7.31 1.16 62 72
Feb.02-⋆1 2005 Feb 02 - 06:56 H HD 109098 12 :32 :04 -01 :46 :20 7.31 1.16 62 72
Feb.02-⋆1 2005 Feb 02 - 06:51 Ks HD 109098 12 :32 :04 -01 :46 :20 7.31 1.16 64 74
Feb.02-⋆2 2005 Feb 02 - 08:30 J HD 109098 12 :32 :04 -01 :46 :20 7.31 1.08 62 71
Feb.02-⋆2 2005 Feb 02 - 08:27 H HD 109098 12 :32 :04 -01 :46 :20 7.31 1.08 64 74
Feb.02-⋆2 2005 Feb 02 - 08:24 Ks HD 109098 12 :32 :04 -01 :46 :20 7.31 1.08 64 75
Mar.12-⋆ 2005 Mar 12 - 06:28 J HD 109098 12 :32 :04 -01 :46 :20 7.31 1.10 74 73
Mar.12-⋆ 2005 Mar 12 - 06:25 H HD 109098 12 :32 :04 -01 :46 :20 7.31 1.10 64 63
Mar.12-⋆ 2005 Mar 12 - 06:21 Ks HD 109098 12 :32 :04 -01 :46 :20 7.31 1.10 64 63
Mar.13-⋆ 2005 Mar 13 - 05:02 J HD 109098 12 :32 :04 -01 :46 :20 7.31 1.11 68 67
Mar.13-⋆ 2005 Mar 13 - 05:04 H HD 109098 12 :32 :04 -01 :46 :20 7.31 1.11 58 57
Mar.13-⋆ 2005 Mar 13 - 05:07 Ks HD 109098 12 :32 :04 -01 :46 :20 7.31 1.11 53 52
May.08-⋆1 2005 May 08 - 22:51 H NGC 2818 TCW E 09 :15 :50 -36 :32 :36 12.21 1.02 51 65
May.08-⋆1 2005 May 08 - 22:47 Ks NGC 2818 TCW E 09 :15 :50 -36 :32 :36 12.21 1.02 40 50
May.08-⋆2 2005 May 09 - 01:58 J BD+20 2680 12 :05 :53 +19 :26 :52 10.13 1.39 113 145
May.08-⋆2 2005 May 09 - 01:52 H BD+20 2680 12 :05 :53 +19 :26 :52 10.13 1.39 67 86
May.08-⋆2 2005 May 09 - 01:47 Ks BD+20 2680 12 :05 :53 +19 :26 :52 10.13 1.39 64 82
May.08-⋆3 2005 May 09 - 03:17 J BD-06 4131 15 :05 :39 -06 :35 :26 10.33 1.09 79 101
May.08-⋆3 2005 May 09 - 03:26 H BD-06 4131 15 :05 :39 -06 :35 :26 10.33 1.09 66 84
May.08-⋆3 2005 May 09 - 03:38 Ks BD-06 4131 15 :05 :39 -06 :35 :26 10.33 1.09 64 82
May.09-⋆1 2005 May 10 - 00:27 H BD+20 2680 12 :05 :53 +19 :26 :52 10.13 1.47 71 92
May.09-⋆1 2005 May 10 - 00:05 Ks BD+20 2680 12 :05 :53 +19 :26 :52 10.13 1.55 62 80
May.09-⋆2 2005 May 10 - 01:45 H BD-06 4131 15 :05 :39 -06 :35 :26 10.33 1.40 72 93
May.09-⋆2 2005 May 10 - 01:56 Ks BD-06 4131 15 :05 :39 -06 :35 :26 10.33 1.34 60 78
May.09-⋆3 2005 May 10 - 08:28 H BD-06 4131 15 :05 :39 -06 :35 :26 10.33 1.92 66 85
May.09-⋆3 2005 May 10 - 08:38 Ks BD-06 4131 15 :05 :39 -06 :35 :26 10.33 2.05 63 82
Aug.16-⋆1 2006 Aug 16 - 07:12 Kp NLTT 45848 18 :03 :01 +17 :16 :35 9.89 1.01 43 86
Aug.16-⋆2 2006 Aug 16 - 08:15 Kp NLTT 45848 18 :03 :01 +17 :16 :35 9.89 1.07 42 83
Aug.16-⋆3 2006 Aug 16 - 09:22 Kp NLTT 45848 18 :03 :01 +17 :16 :35 9.89 1.25 42 83
Aug.16-⋆4 2006 Aug 16 - 10:27 Kp NLTT 45848 18 :03 :01 +17 :16 :35 9.89 1.63 42 84
Jul.12-⋆ 2007 Jul 12 - 13:10 Kp G 27-28 22 :26 :34 +04 :36 :35 9.73 1.04 39 76
Nov.01-⋆ 2007 Nov 01 - 04:12 Kp HD 214425 22 :38 :07 -02 :53 :55 8.28 1.28 44 84
Tab. IV.12: Informations de base : de´signation, coordonne´es e´quatoriales (RA, DEC) et magnitude visuelle (Mv) pour toutes les e´toiles de re´fe´rence (PSF) observe´es
(voir Table IV.10). L’heure et la masse d’air de chaque observation sont rapporte´es, ainsi que la taille des e´toiles mesure´e sur le ciel (FWHM), en mas et kilome`tres
a` la distance de Pallas. Ces grandeurs permettent d’e´valuer la qualite´ de la correction fournie par l’OA obtenue lors des observations.
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Fig. IV.12: Exemples d’images de (2) Pallas obtenues en bande K. Toutes les images ont e´te´ aligne´es de manie`re a`
voir l’axe de rotation de Pallas vertical, pointant vers le haut. La date, l’heure et les coordonne´es des SEP et SSP
sont donne´es pour chaque image. Le diame`tre apparent de Pallas est repre´sente´ a` taille constante ici, sans tenir
compte de sa taille effective lors des observations. Les e´chelles situe´es a` droite de chaque vue permettent d’e´valuer
la taille apparente de Pallas lors des observations. Les choix de contraste et de luminosite´ sont ici arbitraires, de
manie`re a` faire ressortir les marques d’albe´do a` la surface de Pallas. Les sursauts de luminosite´ parfois pre´sents
sur le contour des images sont des artefacts provenant de la de´convolution (voir le chapitre III.1 pour plus de
de´tails).
est bien plus robuste que celle fournie par les cordes d’occultation : la me´thode d’extraction de contour
pre´sente´e dans la partie III.3.a est pre´cise a` quelques pour-cent pre`s jusqu’a` la limite de diﬀraction du
te´lescope ; et l’information contenue par les courbes de lumie`re provient essentiellement de leur forme
(aise´e a` obtenir), et non de leur intensite´ absolue. Ainsi, ces dernie`res peuvent eˆtre aise´ment obtenues
par des amateurs en comparant le ﬂux de l’aste´ro¨ıde a` celui des e´toiles du champs. Ne´anmoins, ainsi que
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Ps E´cliptique E´quatorial t0 W0
(h) (λ0, β0 en
◦) (α0, δ0 en
◦) (JD) (◦)
7.8132214 ± 0.000002 (30, -16) ± 5 (33, -3) ± 5 2433827.77154 38 ± 2
Tab. IV.13: Pe´riode side´rale (Ps), coordonne´es du poˆle en e´cliptique J2000.0 (λ0, β0) et e´quatorial J2000.0 (α0,
δ0), et e´poque de re´fe´rence t0 (voir le texte). Je reporte e´galement l’angle de rotation initial (W0) a` l’e´poque de
re´fe´rence J2000.0, suivant ainsi les recommandations UAI [Seidelmann et al., 2007]. La phase rotationnelle W de
Pallas a` tout instant peut eˆtre calcule´e ainsi : W = W0 + W˙ × d, ou` d et le nombre de jours depuis l’e´poque
J2000.0 et W˙ est la vitesse de rotation de Pallas : 1105.8036◦/jour.
Fig. IV.13: Comparaison des images de Pallas (sur fond noir) avec son mode`le de forme (sur fond blanc) pour
les quatre apparitions observe´es : 2003, 2005, 2006 et 2007. La date et l’heure (en UTC) sont rapporte´es pour
chaque e´poque, ainsi que les coordonne´es des SEP et SSP. Les images sont aligne´es de manie`re a` pre´senter le
repe`re ce´leste fixe, avec le nord en haut et l’est a` gauche ; l’angle au poˆle (pn) est alors rapporte´.
pre´sente´ dans le chapitre d’introduction (I.3.a), les occultations de´pendent de deux quantite´s : la dure´e
de l’e´ve`nement et son timing absolu. C’est le second qui va eˆtre critique aﬁn de de´terminer la forme
de l’aste´ro¨ıde, et malheureusement, c’est souvent le parame`tre le moins bien contraint. Il s’ensuit que si
les occultations fournissent un moyen de ve´riﬁer les mode`les de forme, leur utilisation pour contraindre
ceux-ci requiert des e´ve`nements fortement couverts, avec du mate´riel fournissant une mesure tre`s pre´cise
de la dure´e mais e´galement de l’instant de l’e´ve`nement : soit uniquement quelques occultations a` ce jour.
Je pre´sente en Fig. IV.14 quatre occultations stellaires par Pallas [Dunham and Herald, 2008] incluant
les occultations de 1978 et 1983 qui avaient de´ja` e´te´ e´tudie´es, aﬁn de contraindre le diame`tre de Pallas
par Wasserman et al. [1979], Drummond and Cocke [1989] et Dunham et al. [1990]. J’ai utilise´ la me´thode
de Berthier [1999] pour convertir les temps de disparition et re´apparition des e´toiles en segments dans le
plan du ciel. De manie`re a` quantiﬁer l’accord entre le mode`le de forme obtenu par KOALA et les cordes
d’occultation, je pre´sente en Fig. IV.15 le rayon du mode`le de forme dans le plan du ciel compare´ aux
extre´mite´s des cordes. L’accord mode`le-occultation pour les e´ve´nements de 1985 et 2001 est tre`s bon,
et quelque peu infe´rieur pour les occultations de 1978 et 1983. Je liste dans la Table IV.14 la de´viation
moyenne observe´e. Les occultations de 1985 et 2001 sont a` environ 1σ. Les 3σ pour l’e´ve´nement de 1983
sont prometteurs, e´tant donne´ que le mode`le de forme n’a pas e´te´ optimise´ pour ajuster ces donne´es
(mais les images OA et les courbes de lumie`re). Si les 6σ pour 1978 semblent indiquer que le mode`le
ne correspond que faiblement a` l’empreinte des cordes, cette valeur est en re´alite´ induite par une seule
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Date d’occultation Cordes < σc > RMS RMS
(UT) (#) (km) (km) (σc)
1978 May 29 - 05 :27 α 7 5.4 12.9 6.1
1978 May 29 - 05 :27 β 6 6.2 6.3 1.3
1983 May 29 - 04 :57 130 7.6 9.6 3.7
1985 Oct 24 - 16 :24 3 9.6 6.1 0.8
2001 Jun 09 - 10 :23 3 19.4 7.5 0.6
α avec la corde du KAO
β sans, et le centre de la figure ajuste´ en conse´quence
Tab. IV.14: Pour chaque occultation, je liste la de´viation moyenne quadratique (RMS) des extre´mite´s des cordes
avec le contour du mode`le. Ces valeurs sont rapporte´es en kilome`tres mais e´galement en fonction de l’incertitude,
σc, entachant la position des extre´mite´s des cordes. Ainsi, la dernie`re colonne indique a` quelle distance typique les
extre´mite´s des cordes sont-elles, exprime´e en fonction de l’incertitude des cordes. La colonne intitule´e <σc> est
la valeur moyenne des incertitudes de l’ensemble des cordes pour chaque occultation. En tenant compte du fait
que ces valeurs ne repre´sentent pas la qualite´ de l’ajustement d’un mode`le a` des donne´es (le mode`le est ajuste´ a`
d’autres donne´es : images et courbes de lumie`re), mais une indication sur comment ce mode`le se compare a` un
autre set de donne´e, les de´viations rapporte´es sont raisonnables pour toutes les occultations sauf celle de 1978.
Dans ce dernier cas, la de´viation est domine´e par une seule corde, obtenue par le Kuiper Airborne Observatory
(KAO), et se voit sensiblement ame´liore´e si cette corde n’est pas conside´re´e (cas note´ β).
quadratique en l’absence de cette corde chute a` 1.3σ (voir la Table IV.14), ce qui est raisonnable.
La taille moyenne (5-10 km) des de´viations observe´es entre le mode`le et les cordes est du meˆme or-
dre de grandeurs que la possible topographie a` la surface de Pallas. Les de´viations locales peuvent donc
provenir de la pre´sence de relief a` l’extension ge´ographique limite´e. D’autre part, la de´viation moyenne
correspond a` l’erreur typique de mesure lors des occultations stellaires (≈ 0.3 s). Le potentiel de KOALA
est ici de´montre´ : bien que le mode`le de forme de Pallas ait e´te´ optimise´ pour ajuster les donne´es d’im-
agerie et de photome´trie, il de´crit de manie`re sense´e les proﬁls des occultations stellaires. Les dimensions
et la forme globale du mode`le sont ici ve´riﬁe´es.
Bien que les occultations montrent que le mode`le de forme est globalement correct, celui-ci peut
pre´senter des disparite´s locales la` ou` aucune mesure ne permet de contraindre la forme du limbe. Par
exemple, les cordes de l’occultation de 1983 pre´sentent des diﬀe´rences avec le mode`le de forme. La con-
cavite´ pre´sente au limbe sud-est du mode`le n’est pas indique´e par les cordes (≈ 20 km de diﬀe´rence).
Cette concavite´ apparaˆıt dans l’he´misphe`re nord de Pallas, au meˆme emplacement qu’une large marque
sombre d’albe´do (voir la partie IV.2.c ci-apre`s). Comme la me´thode KOALA ne prend pas en compte
l’information sur l’albe´do (il est suppose´ homoge`ne a` la surface), une marque sombre peut eˆtre interpre´te´e
comme une de´pression si aucune mesure au limbe n’a e´te´ eﬀectue´e. En eﬀet, la de´termination de forme
par analyse de courbes de lumie`re n’est stable que dans le cas de mode`les convexes. La me´thode KOALA
ne se restreint pas aux mode`les convexes et permet l’apparition de concavite´s pour rendre compte des
courbes de lumie`re. Cette approche n’est valide que graˆce a` l’information apporte´e par les images, qui vont
contraindre la forme et e´viter l’apparition d’artefacts (fausses concavite´s) possiblement introduits par les
courbes de lumie`re seules. Mais dans le cas d’une re´gion de l’aste´ro¨ıde non image´e, le risque d’artefact est
accru. La concavite´ vue ici est donc vraisemblablement un artefact provenant de l’inversion. Ceci montre
le besoin d’incorporer l’information sur l’albe´do dans les prochains de´veloppement de KOALA.
J’ai ensuite compare´ les dimensions du mode`le obtenu par KOALA avec celles des re´centes e´tudes
par imagerie : celles-ci sont en accord (a` 1-σ) avec celles de´rive´es par Drummond et al. [2009], base´es sur
les donne´es obtenues au W. M. Keck en 2006 incluses dans mes travaux. La barre d’erreur plus petite
obtenue ici pour la dimension au poˆle (l’axe c) vient du nombre plus important d’images utilise´es ici, et
surtout couvrant une gamme plus large de latitudes du SEP (Table IV.10). En revanche, mes re´sultats
sont diﬀe´rents de ceux obtenus avec le HST par Schmidt et al. [2008, R = 272 ± 9 km]. Bien que l’e´-
valuation des erreurs syste´matiques soit toujours un proble`me, les diﬀe´rents tests que j’ai re´alise´s pour
la me´thode KOALA (voir les chapitres III.3.c et IV.4.c) montrent qu’elles sont vraisemblablement plus
petites que la diﬀe´rence de diame`tre rapporte´e. Deux points pourraient expliquer ce de´saccord, et sont
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Fig. IV.14: Comparaison du mode`le de forme de Pallas aux cordes des quatre occultations observe´es. Le plan du
ciel est oriente´ comme suit : le nord est vers le haut et l’est a` gauche. Les coordonne´es des SEP et SSP, ainsi
que l’angle au poˆle (pn) sont rapporte´s pour chaque occultation, au coˆte´ de la date exacte de l’e´ve`nement et
du nom de l’e´toile occulte´e. L’accord en terme de taille est parfait pour les quatre e´ve`nements. En revanche, la
forme projete´e lors de l’occultation de 1983 pre´sente de petites diffe´rences (voir le texte pour une discussion a` ce
sujet). La convention de repre´sentation suivante est commune aux quatres occultations : les losanges repre´sentent
les instants de disparition et re´apparition, relie´s par les traits pointille´s, de l’e´toile tels que rapporte´s par les
observateurs, et les traits pleins leurs erreurs de mesure.
lie´s a` des syste´matiques dans les donne´es HST : la PSF de la came´ra WFPC est sous-e´chantillonne´e (et
la re´solution est donc limite´e par l’e´chantillonnage, soit deux pixels repre´sentant environ 149 km, et non
plus la re´solution du te´lescope) et les donne´es ne furent pas de´convolue´es, entrainant naturellement une
surestimation du diame`tre [voir la Fig. 3 de Marchis et al., 2006a, par exemple].
En raison de la forte inclinaison de son orbite, Pallas reste hors de la ceinture principale la plupart
du temps. La probabilite´ d’une rencontre proche avec un autre aste´ro¨ıde est donc assez faible, limitant les
possibilite´s de mesurer sa masse par interactions gravitationnelles. Le re´sultat est que les de´terminations
de la masse de Pallas sont en ge´ne´ral en de´saccord, suivant la me´thode utilise´e [voir la revue par Hilton,
2002] : perturbation de l’orbite de Mars [e.g. Standish and Hellings, 1989], rencontre proche avec d’autres
aste´ro¨ıdes [e.g. Goﬃn, 2001], ou encore the´orie ge´ne´rale des e´phe´me´rides [Fienga et al., 2008]. Au pas-
sage, on remarquera qu’il s’agit vraisembablement encore une fois de barres d’erreur sous-estime´es, qui
ne prennent pas en compte les erreurs syste´matiques.
J’ai choisi d’utiliser une masse de 2.4×1020 kg, avec une incertitude de ±0.6×1020 kg [Michalak, 2000].
Cette mesure inclut en eﬀet toutes les autres dans sa barre d’erreur, et ce choix me permet alors d’eˆtre
conservateur dans la de´termination de la densite´. J’obtiens en eﬀet une densite´ de ρ = 3.4± 0.9 g.cm−3,
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Fig. IV.15: Vues a` haute re´solution du contour de Pallas lors des quatre occultations pre´sente´es dans la Fig. IV.14
repre´sente´ ici en fonction d’un angle dans le plan du ciel (mesure´ dans le sens direct depuis le nord ce´leste vers
l’est). Les extre´mite´s des cordes et leurs erreurs associe´es sont repre´sente´es par les barres grises verticales. La
bande noire correspond au contour de Pallas avec l’incertitude sur ses dimensions (Table IV.15)
Jusqu’a` re´cemment [Schmidt et al., 2008; Drummond et al., 2009], le volume de Pallas n’e´tait que
peu contraint : la mesure par IRAS (Infrared Astronomical Satellite) [Tedesco et al., 2002] fournissait
une densite´ ρIRAS = 3.7 ± 1.1 g.cm−3, et trop peu d’occultations e´taient disponibles pour de´river un
volume pre´cis comme de´ja` discute´ [voir Drummond and Cocke, 1989]. La densite´ que j’ai trouve´e est en
accord avec celle de´termine´e par Drummond et al. [2009] a` 5% pre`s, mais est environ 20% supe´rieure a`
celle rapporte´e par Schmidt et al. [2008]. Cette diﬀe´rence vient e´videment de la diﬀe´rence de mesure du
volume (voir Table IV.15). Un consensus sur la masse de Pallas avec des de´terminations ﬁables et pre´cises
est maintenant requis pour ame´liorer la de´termination de sa densite´.
Avec la pre´sente analyse, la diﬀe´rence entre la densite´ de Pallas [3.4± 0.9 g.cm−3] et celle de Ce´re`s
[∼ 2.20± 0.04 g.cm−3, Carry et al., 2008] est remarquable. Comme la macro-porosite´ de Ce´re`s et Pallas
est nulle ou presque [Britt et al., 2002], leur densite´ est tre`s proche de celles des mate´riaux qui les
composent. Ainsi, cette diﬀe´rence re´ve`le une diﬀe´rence de composition entre ces deux corps. Ceci peut
paraˆıtre surprenant puisque la composition de ces deux corps e´tait suppose´ similaire depuis des anne´es
[e.g. Larson et al., 1983], et relie´e a` celles des me´te´orites CC. L’orbite de Pallas e´tant plus excentrique
que celle de Ce´re`s, son pe´rihe´lie est plus proche du Soleil de 0.4 UA. Ce´re`s a donc pu conserver plus de
mate´riaux hydrate´s (c’est a` dire moins denses) comme il est ge´ne´ralement propose´ pour expliquer sa faible
densite´ [e.g. McCord and Sotin, 2005]. Cette interpre´tation est corrobore´e par le manque de signature
spectrale de mate´riaux organiques ou de glace dans le spectre proche infrarouge de Pallas [Jones et al.,
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a b c R a/b b/c V
(km) (km) (km) (km) (×106 km3)
KOALA 275 258 238 256 1.06 1.09 70
De´viation 1σ 4 3 3 3 0.03 0.03 3
Drummond et al. [2009] 274 252 230 251 1.09 1.10 66
De´viation 1σ 2 2 7 3 0.01 0.03 2
Schmidt et al. [2009] 291 278 250 272 1.05 1.11 85
De´viation 1σ 9 9 9 9 0.06 0.08 8




des axes et son volume (V ), avec les incertitudes associe´es pour mes travaux. Deux autres de´terminations re´centes
sont liste´es : W. M. Keck [Drummond et al., 2009] et HST [Schmidt et al., 2009]. J’ai e´value´ l’incertitude sur les
dimensions de Pallas en ajustant la taille du mode`le de forme a` chaque image de manie`re a` repre´senter au mieux
chaque contour. Les dimensions correspondent a` la moyenne de ces ajustement et la de´viation 1σ rapporte´e ici
correspond a` la de´viation de ces ajustement.
1990]. J’ai donc pu conclure sur la nature plus se`che de (2) Pallas par rapport a` (1) Ce´re`s.
IV.2.c Distribution d’albe´do a` la surface
De manie`re similaire a` mes travaux sur (1) Ce´re`s (voir partie IV.1), j’ai e´tudie´ la distribution en
albe´do a` la surface de Pallas. J’ai pour cela construit des cartes en suivant la me´thode expose´e dans le
chapitre III.4.
Comme les ﬁltres J et H n’ont e´te´ que peu utilise´s durant les observations (Table IV.10), la carte en
bande K couvre une plus grande portion de la surface de Pallas (80% contre 40% pour J et H). A` une plus
faible exploration, s’ajoutent des erreurs plus importantes : comme de´ja` mentionne´ dans le chapitre III.1,
la de´convolution peut ge´ne´rer des artefacts. Bien que je prenne beaucoup de soin lors de la de´convolution
et proce`de a` de nombreuses comparaison des images (aﬁn de repe´rer les artefacts), leur pre´sence ne peut
eˆtre exclue. La combinaison de nombreuses images est alors un moyen de de´celer et minimiser l’impact de
tels artefacts. La faible quantite´ d’observations en J et H empeˆche ce processus et les cartes en K doivent
eˆtre conside´re´es comme les plus pre´cises.
Je pre´sente les cartes en bandes J, H et K dans les Figs. IV.16 et IV.17, re´sultats de la combinaison
de 27, 44 et 115 images respectivement. La re´solution spatiale est e´quivalente dans les trois bandes et
vaut ∼60 km. L’amplitude des variations d’albe´do de´tecte´es est de ±6% autour de l’albe´do moyen de
la surface dans chaque bande. Les cartes d’incertitudes (Fig. IV.16 et Fig. IV.17) montrent que l’erreur
maximale est de ∼4% et que l’erreur est en moyenne plus faible que 2.5%. Les marques d’albe´do visibles
sont donc re´elles.
Pallas pre´sente une grande zone sombre entre 0◦ et ∼120◦ en longitude dans son he´misphe`re nord, a`
l’endroit ou` le mode`le de forme pre´sente une sorte de de´pression (vue au limbe sud-est de l’occultation
de 1981, voir Fig. IV.14). Le fait que cette marque soit visible a` toutes les longueurs d’onde sugge`re que
son existence est bien re´elle et qu’elle pourrait eˆtre associe´e a` une structure ge´ologique tel qu’un crate`re
d’impact. Ne´anmoins, comme la me´thode KOALA ne prend pas encore en compte les variations d’albe´do,
cette de´pression pourrait en re´alite´ eˆtre un artefact lie´ a` la pre´sence de cette marque sombre (comme
sugge´re´ par les cordes d’occultation stellaire, voir la Fig. IV.14). La prise en compte dans le futur des
variations d’albe´do par KOALA nous permettra d’ame´liorer ce point.
Quelques autres structures sont remarquables, comme le spot sombre (diame`tre de ∼70 km) entoure´
par une re´gion plus claire (d’environ 180 km dans sa plus grande dimension) autour de (185◦, +50◦). Ou
encore la re´gion claire (d’un diame`tre de ∼110 km) autour de (300◦, +60◦). Les structures vues dans
l’he´misphe`re sud sont plus dures a` interpre´ter en raison du bruit plus important dans cette re´gion d’une
part, et de l’absence totale d’images en J et H couvrant l’he´misphe`re sud. Ce manque d’observation en J
et H rend impossible la ve´riﬁcation de l’existence de ces structures dans les diverses longueurs d’onde.
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Fig. IV.16: Carte en bande K couvrant ∼80% de la surface de Pallas. La partie en blanc n’a pas e´te´ image´e du a` la
de´finition de la zone d’inte´reˆt (voir le chapitre III.4.b) et a` l’orientation spatiale de Pallas durant les observations
(Table IV.10). L’e´le´ment de re´solution Θ (∼60 km) est reporte´ dans le coin haut-gauche. L’albe´do varie de ±6%
autour de l’albe´do moyen de la surface, et les erreurs sont limite´es a` 4%. L’e´chelle de gris est commune au trois
cartes. Le poˆle sud apparaˆıt plus pixelise´ que le poˆle nord en raison du nombre plus petit d’images disponibles
pour cet he´misphe`re. Les structures visibles dans ces cartes n’ont qu’une faible probabilite´ d’eˆtre des artefacts.
l’e´le´ment de re´solution) que celle de Ce´re`s [Li et al., 2006a; Carry et al., 2008]. Ceci peut simplement
provenir du fait que (2) Pallas, dont la taille est moitie´ moins grande que celle de (1) Ce´re`s, est ici observe´
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Fig. IV.17: Idem qu’en bande K (Fig. IV.16). L’aspect plus grossier de ces cartes provient du nombre infe´rieur
d’images utilise´es pour les produire (27 et 44 contre 115 pour les cartes en K). Je ne pre´sente ici que les cartes
en projection polaire orthogonale car ni l’he´misphe`re sud, ni l’e´quateur n’ont e´te´ image´s. Comme en bande K, les
variations d’albe´do se situent a` ±6% autour de la valeur moyenne, et les erreurs sont limite´es a` 4%.
a` la meˆme re´solution. De manie`re similaire, (4) Vesta ne pre´sente que peu (ou pas) de structures de petite
taille au niveau de re´solution angulaire des images pre´sente´es ici [voir Binzel et al., 1997; Li et al., 2008].
J’ai e´galement se´lectionne´ quelques re´gions de l’he´misphe`re nord (trois sombres et 4 claires) et mesure´
leur photome´trie relative dans les trois bandes (non pre´sente´e ici). Des variations spectrales sont pre´sentes
a` la surface de Pallas, juste au-dessus du niveau du bruit. Elles ne pre´sentent aucune forme particulie`re.
De telles diﬀe´rences spectrales peuvent eˆtre occasionne´es par diﬀe´rentes structures morphologiques, com-
positions, et/ou proprie´te´s du re´golite (taille des grains par exemple). Ces variations e´tant tre`s faibles, il
est diﬃcile de les interpre´ter, surtout vu la faible re´solution spectrale et le manque de connaissances sur
la composition de Pallas.
IV.2.d Conclusions
Mes travaux sur (2) Pallas ont constitue´ la premie`re e´tude utilisant la me´thode KOALA (voir le
chapitre III.3) permettant de combiner l’information provenant de courbes de lumie`re et d’images a`
haute re´solution angulaire. Cette me´thode m’a permis de de´river les coordonne´es du poˆle, ainsi que de
produire un mode`le de forme, fournissant ainsi une mesure du volume de l’aste´ro¨ıde.
En utilisant toutes les images a` haute re´solution angulaire obtenues dans le proche infrarouge entre
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dans un repe`re lie´ a` l’e´cliptique J2000.0. Cette solution implique une forte obliquite´ de 84◦, induisant de
forts eﬀets saisonniers sur Pallas.
Le mode`le de forme reproduit parfaitement la forme projete´e de Pallas sur le ciel (de´viation moyenne
de 0.4 pixel), ses courbes de lumie`re (de´viation moyenne de 0.019 mag.) et les proﬁls d’occultation a`
toutes les e´poques. Le meilleur ajustement d’un ellipso¨ıde tri-axial sur ce mode`le donne : a = 275 km,
b = 258 km, and c = 238 km, me permettant d’estimer la densite´ de Pallas a` 3.4±0.9 g.cm−3 [en utilisant
M=(2.4 ± 0.6) × 1020 kg de Michalak, 2000], ou` l’incertitude est presque entie`rement due a` celle sur sa
masse. J’interpre`te cette valeur comme indiquant une nature plus se`che pour Pallas par rapport a` Ce´re`s
(supporte´ par les e´tudes spectroscopiques). Une telle diﬀe´rence entre la densite´ de deux grands aste´ro¨ıdes
(exempt de macro-porosite´) avec des classes taxonomiques diﬀe´rentes montrent que ces classes sont en
eﬀet relie´es a` la composition [comme de´ja` observe´ pour les petits aste´ro¨ıdes, e.g. Marchis et al., 2008a].
Alors, des programmes de´die´s a` l’observation de rencontres proches entre aste´ro¨ıdes doivent eˆtre mis en
place [e.g. a` partir des observations Gaia, Mouret et al., 2007] aﬁn d’obtenir plus de masses et ame´liorer
ainsi notre connaissance des densite´s.
Finalement, mes travaux ont de´bouche´ sur les premie`res cartes d’albe´do de Pallas re´ve´lant des struc-
tures de diame`tre 70−180 km avec un contraste en albe´do d’environ 6% autour de la valeur moyenne.
Des variations spectrales de meˆme amplitude sont e´galement de´tecte´es.
95
CHAPITRE IV. E´TUDES DE GRANDS PETITS CORPS
IV.3 L’aste´ro¨ıde (4) Vesta
IV.3.a Vesta, corps parent des me´te´orites achondrites
Avec un diame`tre de 529 ± 10 km [Thomas et al., 1997b], Vesta est le second aste´ro¨ıde en taille au
sein de la ceinture principale. Il est le seul aste´ro¨ıde diﬀe´rentie´ connu (les indices de la diﬀe´rentiation de
Ce´re`s ne sont qu’indirects, voir chapitre IV.1) posse´dant une structure interne intacte [au contraire des
aste´ro¨ıdes de type M qui sont, on le suppose, des coeurs d’aste´ro¨ıdes diﬀe´rentie´s Bottke et al., 2006]. Son
inte´rieur est probablement compose´ d’un noyau riche en me´taux, d’un manteau et d’une crouˆte basaltique
[voir la revue de Keil, 2002].
La nature basaltique de la surface de Vesta fut de´couverte dans les anne´es 1970 [McCord et al., 1970]
puis conﬁrme´e a` de nombreuses reprises [Larson and Fink, 1975; McFadden et al., 1977; Feierberg and
Drake, 1980; Binzel et al., 1997; Gaﬀey, 1997; Vernazza et al., 2005]. Alors, et ce durant plusieurs de´cen-
nies, Vesta fut l’unique aste´ro¨ıde connu posse´dant une surface basaltique. Cette situation changea lorsque
Binzel and Xu [1993] de´couvrirent d’autres aste´ro¨ıdes au sein de la ceinture principale, de petits diame`tres
(< 10 km), dont la composition est tre`s semblable a` celle de Vesta [voir Pieters et al., 2006, pour une
revue de´taille´e]. Jusqu’a` la de´couverte de quelques NEAs de type V [Xu et al., 1995; Binzel et al., 2004;
Marchi et al., 2005b], de 1459 Magnya [demi grand axe de 3.14 UA ; Lazzaro et al., 2000] et de quelques
autres aste´ro¨ıdes basaltiques disperse´s dans la ceinture principale moyenne (voir Fig. I.1) [Moskovitz et al.,
2008] ; tous les aste´ro¨ıdes de type V connus e´taient membres de la famille de Vesta [appele´s Vesto¨ıdes:
Williams, 1989; Zappala et al., 1990]. L’origine de cette famille e´tait attribue´e a` un impact majeur entre
Vesta et un autre aste´ro¨ıde [Marzari et al., 1996]. Cette hypothe`se fut conﬁrme´e graˆce a` des observations
par imagerie re´alise´es avec le HST qui montre`rent que le poˆle sud de Vesta pre´sente une immense de´pres-
sion d’un diame`tre d’environ 460 km [1.7× le rayon de Vesta, Thomas et al., 1997a; Thomas, 1999]. Cette
de´pression serait un crate`re ge´ant, re´sultat du choc d’un aste´ro¨ıde de 35 km contre Vesta [Asphaug, 1997].
Les observations par spectroscopie dans le visible [McCord et al., 1970] et le proche infrarouge [Larson
and Fink, 1975] ont montre´ les fortes ressemblances entre le spectre de Vesta et celui, obtenu en labora-
toire, des me´te´orites achondrites Howardites, Eucrites et Dioge´nites (HED). Cette ressemblance amena
McCord et al. [1970] a` de´clarer que Vesta est leur corps parent. Ensuite, des mesures spectrome´triques
au cours de la rotation de Vesta par Gaﬀey [1997] et Vernazza et al. [2005] ont conﬁrme´ la diversite´
ge´ologique de Vesta rapporte´e au de´but des anne´es 1980 [Gaﬀey, 1983]. Ces observations ont re´ve´le´ la
nature he´te´roge`ne de la surface de Vesta, dont la composition est similaire a` celle des me´te´orites HED
[voir la revue par Keil, 2002].
Des observations par imagerie a` haute re´solution angulaire re´alise´es dans le visible (quatre ﬁltres
centre´s sur 0.439, 0.673, 0.953 et 1.042 µm) par le HST [Zellner et al., 1997] ont re´ve´le´ la pre´sence de
marques d’albe´do tre`s contraste´es a` la surface de Vesta [Binzel et al., 1997]. Ces marques ont e´galement
e´te´ observe´es dans le proche infrarouge a` partir d’images obtenues au W. M. Keck [a` 2 et 3.6 µm, Zellner
et al., 2005]. Plusieurs sce´narios ont e´te´ propose´s pour expliquer ces fortes variations d’albe´do. Binzel
et al. [1997] e´nonce`rent trois me´canismes :
1. diﬀe´rences de composition,
2. diﬀe´rences de taille de grain au sein du re´golite,
3. diﬀe´rences dans les processus de space weathering (chapitre I.3.b).
Plus tard, Zellner et al. [2005] propose`rent une explication a` ces diﬀe´rences de composition : les re´-
gions sombres de Vesta seraient des bassins d’impact, remplies par de la lave basaltique ; d’une manie`re
semblable a` la cre´ation des mers lunaires. L’e´tude de Thomas et al. [1997a] supporte e´galement une inter-
pre´tation en terme de composition. Ils trouve`rent une corre´lation entre la largeur et la profondeur de la
bande a` 1 micron (lie´es a` la composition en pyroxe`nes et olivines) et l’altitude a` la surface (par rapport a`
une surface moyenne). Comme cette corre´lation ne fut trouve´e que dans la re´gion du crate`re situe´ au poˆle
sud, elle fut interpre´te´e comme re´ve´lant la pre´sence de diverses mine´ralogies dans la crouˆte diﬀe´rencie´e
de Vesta.
Ne´anmoins, ce sce´nario n’explique pas les couleurs de Vesta : alors que la caracte´risation de la mine´ralo-
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L’accord entre le spectre et l’albe´do de Vesta et de ceux des me´te´orites HED montre que la surface de
Vesta est ne´cessairement peu alte´re´e par le space weathering [Hiroi et al., 1995]. Ainsi, des expe´riences en
laboratoire ont re´cemment de´montre´ que des diﬀe´rences entre le spectre de Vesta et celui des HED doivent
eˆtre attendues. Premie`rement, Marchi et al. [2005a] irradie`rent un e´chantillon de pyroxe`ne avec un laser.
(proce´de´ simulant l’action des ions du vent solaire sur les surfaces du syste`me solaire). Ils observe`rent
que le spectre de l’e´chantillon rougissait au fur et a` mesure de l’exposition aux ions. E´tant donne´ que le
pyroxe`ne est un composant majeur de la surface de Vesta (de´termine´ par spectroscopie), il paraˆıt logique
que le vent solaire alte`re lui aussi le spectre de Vesta.
Ensuite, Vernazza et al. [2006] re´alise`rent la meˆme expe´rience sur une me´te´orite eucrite aﬁn de simuler
l’action du vent solaire sur Vesta. Les me´te´orites eucrites caracte´risent correctement la surface de Vesta,
et sont suppose´es venir de Vesta [voir Gaﬀey, 1997]. Leurs re´sultats impliquent que si les ions du vent
solaire atteignent la surface de Vesta, son spectre en re´ﬂectance devrait eˆtre plus rouge, et son albe´do
plus faible. Ainsi, l’accord spectroscopique entre Vesta et les me´te´orites HED implique :
a. l’existence de processus qui rajeunissent la surface de Vesta de manie`re continue ; et/ou
b. que les ions du vent solaire n’atteignent pas sa surface.
La dispersion orbitale des Vesto¨ıdes montre que la collision qui les cre´a eu lieu il y a au moins 1 mil-
liard d’anne´e [Marzari et al., 1996; Nesvorny´ et al., 2008]. Cette dure´e e´tant bien supe´rieure au temps
caracte´ristique d’action du space weathering [Brunetto et al., 2006; Vernazza et al., 2006, 2009] ; un ra-
jeunissement re´cent de la surface Vesta par impact semble peu probable. D’autre part, Shestopalov and
Golubeva [2008] ont propose´ une autre explication, elle aussi lie´e a` l’impact qui cre´a les Vesto¨ıdes. Leur
sce´nario implique que de nombreux de´bris de petite taille e´jecte´s lors de l’impact au poˆle sud soient reste´s
dans la sphe`re d’inﬂuence gravitationnelle de Vesta. Des rencontres proches avec d’autres aste´ro¨ıdes de´-
clencheraient alors la chute de fragments sur Vesta, fournissant un bombardement continu dont l’eﬀet
serait de mixer son re´golite et d’eﬀacer les marques du space weathering. Ne´anmoins, la quantite´ de de´bris
et leur temps de vie en orbite autour de Vesta restent a` e´valuer, et cette explication n’est que qualitative
a` l’heure actuelle.
Finalement, Vernazza et al. [2006] sugge´re`rent l’existence d’un champ magne´tique prote´geant une
grande portion de la surface de Vesta des ions du vent solaire. La force de ce champ ne serait que de
0.2 micro-Tesla a` la surface, valeur 100 a` 1000 fois infe´rieure au champ magne´tique lunaire. La force de
ce sce´nario est qu’il explique a` la fois le spectre global de Vesta, de´pourvu de marques dues au space
weathering, et l’existence de fortes variations d’albe´do, occasionne´es par l’alternance de re´gions prote´ge´es
ou non. Chapman [2004] avait parfaitement re´sume´ la grande question souleve´e par cet aste´ro¨ıde ainsi :
“Given that its basaltic surface is roughly similar to the lunar surface, which is intensely space weathered,
why is Vesta not ? [E´tant donne´ que sa surface basaltique est globalement similaire a` la surface lunaire,
fortement aﬀecte´e par le space weathering, pourquoi Vesta n’est-il pas alte´re´ ?]”
Mes travaux ont porte´s sur l’e´tude des premie`res donne´es jamais obtenues par spectro-imagerie sur
un aste´ro¨ıde. Ces observations re´alise´es dans le proche infrarouge (J : [1.1-1.4] µm et H+K : [1.5-2.4] µm)
m’ont permis d’e´tudier :
1. les variations de composition a` la surface de Vesta. Le but e´tant de relier diﬀe´rentes re´gions de la
surface aux sous-classes des Howardites, Eucrites et Dioge´nites (HED) et aux pyroxe`nes (orthopy-
roxe`nes et clinopyroxe`nes). Aucun eﬀort pour de´tecter l’olivine n’a e´te´ re´alise´, la couverture en
longueur d’onde n’y e´tant pas approprie´e.
2. les variations de pente spectrale. Celle-ci peut eˆtre induite par (a) des diﬀe´rences de composition
et/ou (b) des diﬀe´rences d’aˆge de surface [en terme de space weathering, voir Brunetto et al., 2006].
Ces observations aident e´galement a` la pre´paration de la mission Dawn de la NASA, lance´e en Septembre
2007 et dont l’arrive´e a` Vesta est pre´vue pour 2011 [Russell et al., 2004].
IV.3.b Premie`re observation d’un aste´ro¨ıde par spectro-imagerie
Observations : les observations que je pre´sente ici ont e´te´ obtenues avec le spectro-imageur SINFONI
lors de sa phase de ve´riﬁcation scientiﬁque (nume´ro de programme 060.A-9041) durant la seconde moitie´
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de 2004. Nous avons observe´ Vesta a` trois reprises2, les 21 et 23 Aouˆt 2004, ainsi que le 4 Octobre (Ta-
ble IV.16). Ces dates se situent a` cheval a` environ un mois de l’opposition de Vesta (le 13 Septembre
2004).
Les conditions atmosphe´riques lors des observations du 23 Aouˆt e´tant mauvaises, je me suis concen-
tre´ sur l’e´tude des deux autres dates. Les choix instrumentaux furent les suivants : aﬁn d’optimiser la
re´solution spatiale sur le disque apparent de Vesta (∼0.55′′), nous avons utilise´ le mode angulaire le plus
pique´ de SINFONI (taille de pixel sur le ciel de 25×12.5 mas) ainsi que re´sume´ dans la Table IV.17. Les
re´seaux de dispersion J et H+K, optimise´s de manie`re a` couvrir les feneˆtres atmosphe´riques du meˆme nom
(voir chapitre II.1.a), furent utilise´s de manie`re a` couvrir l’intervalle de longueur d’onde 1.1-2.4 µm en
seulement deux expositions. La Fig. IV.18 pre´sente un exemple de cube de donne´es reconstruit.
Fig. IV.18: Haut-gauche : spectro-cube de Vesta obtenu avec le re´seau H+K le 4 Octobre 2005 UTC, coadditionne´
suivant les longueurs d’onde afin d’obtenir une image. Haut-droite : mode`le de forme de Vesta [de´fini par Thomas
et al., 1997b] obtenu avec le ge´ne´rateur d’e´phe´me´rides Eproc de l’IMCCE (je pre´sente e´galement une petite
animation de la rotation de ce mode`le dans la marge droite des pages impaires de cette the`se). J’ai e´galement
reporte´ les coordonne´es des SEP et SSP (longitude, latitude) ainsi que l’angle au poˆle pn. Chaque spaxel de
l’image est un spectre comme illustre´ dans la partie du bas (tous les spectres obtenus en H+K ont e´te´ normalise´s
a` l’unite´ a` 1.5 µm). J’ai de´grade´ la re´solution spectrale en utilisant un filtre me´dian (d’une taille de 8 pixels le
long de la direction spectrale) afin d’ame´liorer le rapport signal a` bruit des donne´es. Enfin, deux intervalles de
longueur d’onde ont e´te´ omis de l’e´tude : de 1.8 a` 2.05 µm, du a` l’absorption tellurique ; et autour de 2.33 µm, ou`
la reconstruction du cube entraˆınait un sursaut de flux inexplique´.
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Date Re´seau ∆ r α φ SEPλ SEPϕ X Θ
†
UTC (UA) (UA) (◦) (′′) (◦) (◦) (′′) (km)
2004 Aug 21 - 04:59 H+K 2.35 1.41 12 0.55 179 -15 1.13 0.084 144
2004 Aug 21 - 08:28 J 2.35 1.41 12 0.55 304 -15 1.14 0.218 371
2004 Aug 21 - 08:46 H+K 2.35 1.41 12 0.55 285 -15 1.18 0.084 144
2004 Oct 04 - 00:20 J 2.39 1.45 11 0.53 240 -15 1.34 0.053 92
2004 Oct 04 - 00:33 H+K 2.39 1.45 11 0.53 226 -15 1.29 0.055 95
Tab. IV.16: Distance he´liocentrique (∆) et ge´ocentrique (r), angle de phase (α), diame`tre angulaire (φ) et
coordonne´es du SEP⋆ (longitude λ et latitude ϕ) de Vesta pour chaque e´poque (rapporte´e en UTC). La masse
d’air (X) et l’e´le´ment de re´solution (Θ) a` 1.2 µm et 2.2 µm (pour les re´seaux en J et H+K respectivement) sont
e´galement liste´s, en seconde d’arc sur le ciel et kilome`tres a` la surface de Vesta.
†e´value´ sur les cubes des analogues solaires.
⋆le syste`me de coordonne´es est plane´tocentrique comme recommande´ par l’UAI [Seidelmann et al., 2007].
Re´seau λ λ/∆λ Taille des pixels Champs de vue
(µm) (mas/pix) (secondes d’arc carre´es)
J 1.10-1.40 ∼3000 25×12.5 0.8×0.8
H+K 1.45-2.45 ∼1500 25×12.5 0.8×0.8
Tab. IV.17: Couverture en longueur d’onde (λ), re´solution spectrale (λ/∆λ), taille des pixels (en milli-secondes
de degre´ par pixel) et taille du champ de vue pour chaque mode spectroscopique utilise´ pour l’observation de
Vesta avec SINFONI.
Re´duction des donne´es : la complexite´ de l’instrument, combinant deux modes (imagerie et spec-
troscopie), ne rend pas aise´e la re´duction des donne´es. L’ESO fourni alors un ensemble de programmes
permettant la re´duction. J’ai utilise´ la version 1.8.2 du paquet de re´duction. Au moment des observa-
tions, SINFONI e´tait encore e´quipe´ d’un de´tecteur de classe “inge´nierie” [Bonnet et al., 2004], parfait
pour les qualiﬁcations techniques du moment mais qui pre´sentait une large bande de mauvais pixels qui
aﬀectent toutes les donne´es pour des longueurs d’onde supe´rieures a` 1.35 et 2.4 µm, pour les re´seaux
J et H+K respectivement. Les observations en J pre´sentaient e´galement un bruit additionnel aux courtes
longueurs d’onde (1.1-1.17 µm), que j’ai donc exclu de l’e´tude. Finalement, les tables de distorsion et
distances inter-fentes que j’ai utilise´es ont e´te´ fournies par l’e´quipe de test de l’instrument [H. Bonnet,
communication prive´e]. Les e´tapes basiques de la re´duction (images de courant sombre, cartes de champ
plat et calibration en longueur d’onde graˆce a` l’observation de lampes a l’argon et au xe´non) ont e´te´
obtenues et re´alise´es via la proce´dure standard de calibration scientiﬁque de SINFONI. Pour chaque
paire d’observation ciel-objet, j’ai re´duit et reconstruit les cubes de donne´es graˆce au paquet de re´duction
fourni par l’ESO.
A` cause de la re´fraction atmosphe´rique, la position de l’objet n’est pas ﬁxe´e dans les spectro-cubes.
Elle pre´sente au contraire une le´ge`re de´rive avec la longueur d’onde suivant la valeur de l’angle parallac-
tique. J’ai donc re´aligne´ chaque cube de donne´e en calculant la corre´lation entre chaque tranche d’e´gale
longueur d’onde et une tranche de re´fe´rence.
De manie`re a` obtenir le spectre en re´ﬂectance de Vesta et le corriger de l’absorption de l’atmosphe`re,
des e´toiles de re´fe´rence (analogues au Soleil) furent observe´es imme´diatement avant et/ou apre`s chaque
observation de Vesta, a` une masse d’air similaire (Table IV.18). Le spectre de ces e´toiles de re´fe´rence fut
extrait en utilisant une ouverture choisie comme un compromis entre le ﬂux maximum re´colte´ et le mini-
mum de contribution re´siduelle du ciel (principe de la photome´trie d’ouverture). Dans le cas de mauvaise
conditions atmosphe´riques, c’est a` dire fort seeing et temps de corre´lation court, le ﬂux des analogues so-
laires e´tait tronque´ par le petit champs de vue de SINFONI (0.8′′×0.8′′). Autre eﬀet pernicieux, le seeing
et le rapport de Strehl ne sont pas constants avec la longueur d’onde. La partie tronque´e de la lumie`re
n’est donc pas la meˆme a` chaque longueur d’onde, introduisant ainsi une pente sur les spectres ﬁnaux
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(Fig. IV.19). J’ai corrige´ cet eﬀet en divisant le spectre des analogues solaire par une simple fonction
line´aire. Au ﬁnal, l’ouverture d’extraction et la fonction line´aire ont e´te´ choisies (Fig. IV.20) de manie`re a`
produire des spectres de Vesta cohe´rents avec les mesures obtenues pre´ce´demment [par spectroscopie du
disque non re´solu spatialement, Vernazza et al., 2005]. J’ai ﬁnalement normalise´ chaque spectre a` l’unite´
aux longueurs d’onde 1.17 et 1.5 µm pour les re´seaux J et H+K respectivement.
De manie`re similaire aux besoins de la cartographie (chapitre III.4.b), l’anneau exte´rieur du disque
De´signation RA DEC Type Mv Date Filtre masse d’air
(hh:mm:ss) (dd:mm:ss) spectral (mag.) (UTC)
HD 1835 00 :22 :52 -12 :12 :34 G5V 6.4 2004 Aug 21 - 05 :35 H+K 1.10
HD 1835 00 :22 :52 -12 :12 :34 G5V 6.4 2004 Aug 21 - 09 :06 J 1.17
HD 1835 00 :22 :52 -12 :12 :34 G5V 6.4 2004 Aug 21 - 09 :13 H+K 1.19
HD 1461 00 :18 :42 -08 :03 :11 G0V 6.5 2004 Oct 04 - 00 :54 H+K 1.52
HD 1461 00 :18 :42 -08 :03 :11 G0V 6.5 2004 Oct 04 - 01 :04 J 1.45
Tab. IV.18: Caracte´ristiques des observations des analogues solaires utilise´es dans cette e´tude. Pour chaque
observation, je liste la de´signation de l’e´toile, ces coordonne´es e´quatoriales(ascension droite RA et de´clinaison
DEC), type spectral et magnitude visuelle (Mv). La date, le filtre et la masse d’air sont e´galement rapporte´s.
Fig. IV.19: Rapport du spectre de e´toile de re´fe´rence (HD 1835) pour les observations d’Aouˆt 2004 a` lui-meˆme.
Les ouvertures utilise´es pour extraire le spectre correspondent a` 5, 10 et 15 fois la taille de l’e´toile sur la gamme
H+K (mesure´e comme sa de´viation standard). J’ai calcule´ la re´gression line´aire de chaque rapport, et je pre´sente
les re´sidus de ces rapports a` la loi line´aire dans le panneau du bas. On peut alors remarquer que suivant la taille
de l’ouverture choisie pour extraire le flux stellaire : (i) une forte pente est introduite sur l’ensemble du domaine
spectral et (ii) cette effet est presque entie`rement line´aire. Cet effet fut corrige´ en divisant le spectre des analogues
solaires par une simple fonction line´aire de manie`re a` ajuster la pente des spectres de Vesta aux observations





CHAPITRE IV. E´TUDES DE GRANDS PETITS CORPS
Fig. IV.20: Comple´ment a` la Fig. IV.19. Je pre´sente ici trois spectres de Vesta obtenus sans la correction
line´aire applique´e aux e´toiles de re´fe´rence. Les lignes continues repre´sentent ces spectres pour les observations de
Vesta le 4 Octobre 2004 (ici inte´gre´ sur l’entie`rete´ du disque apparent) pour diverses ouverture d’extraction (FoV
signifiant que le spectre de l’e´toile fut obtenu en inte´grant le flux sur l’ensemble du champ de vue). Je montre pour
comparaison un spectre de Vesta (cercles) obtenu par spectroscopie a` longue fente par Vernazza et al. [2005], et
le spectre du petit Vesto¨ıde 4038 Kristina (disque), connu pour eˆtre fortement rouge (voir la section IV.3.e pour
plus d’informations sur cet aste´ro¨ıde). Le besoin de correction de la pente des spectres des analogues solaires est
ici e´vident.
apparent de Vesta e´tait inutilisable car peu ﬁable. J’ai donc de´ﬁni une zone d’inte´reˆt correspondant a` la
forme projete´e de Vesta re´duite a` 60% de son rayon. Seuls les spaxels internes a` cette zone sont inclus
dans l’e´tude pre´sente´e ici. Je pre´sente dans les Fig. IV.21 et Fig. IV.22 les spectres re´duits et corrige´s
dans les deux gammes de longueur d’onde : J et H+K respectivement.
Au vu des diﬃculte´s rencontre´es lors des observations et de la re´duction de donne´es, les mesures
que je pre´sente ici n’ont pas vocation a` fournir des valeurs absolues de la pente de Vesta ou son exacte
composition, mais plutoˆt comment ces quantite´s e´voluent a` sa surface. Ne´anmoins, toutes les donne´es e´tant
traite´es de manie`re similaire, elles sont auto-consistantes, et les variations observe´es sont probablement
re´elles.
IV.3.c Distribution des mine´raux a` la surface de (4) Vesta
Je pre´sente dans cette partie une analyse mine´ralogique de la surface de Vesta base´e sur les spectres
obtenus en H+K. Le but est de relier les diﬀe´rentes re´gions de Vesta avec les sous-classes des Howardites,
Eucrites et Dioge´nites (HED) et des pyroxe`nes (orthopyroxe`nes et clinopyroxe`nes).
Le spectre des pyroxe`nes est caracte´rise´ par deux larges bandes d’absorption centre´es a` 1 et 2 microns.
La position exacte du centre de ces bandes contient des informations sur la nature des mine´raux [Adams,
1974]. Dans le cas pre´sent, les absorption telluriques ont fortement de´grade´ le spectre dans la re´gion
centrale (1.8-2.05 µm) de la gamme H+K (voir Fig. IV.18). Ceci interdit toute description de´taille´e de la
teneur en pyroxe`nes par calcul de la position du centre de bande. Ne´anmoins, j’ai pu utiliser la forme de
la bande pour caracte´riser la composition en pyroxe`nes : la pente des ailes de la bande (de part et d’autre
du centre) est directement relie´e a` la chimie du pyroxe`ne. Par exemple, une faible pente a` gauche suivie
d’une forte pente a` droite indique une position de bande a` courte longueur d’onde (si on suppose une
forme gaussienne a` la bande, ce qui constitue une hypothe`se faible). De manie`re plus de´taille´e, la bande
d’absorption commence a` des longueurs d’onde plus courtes pour les pyroxe`nes a` faible teneur en calcium
(c’est a` dire les orthopyroxe`nes) que pour ceux riches en calcium (c’est a` dire les clinopyroxe`nes). Traduit
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Fig. IV.21: Spectre moyen et extrema normalise´s a` l’unite´ a` 1.17 µm. Chaque cadre correspond a` un moment
donne´ d’observation, donc a` une ge´ome´trie donne´e comme reporte´ sur la figure (voir Table IV.16). Les diffe´rences
de pente a` la surface de Vesta sont ici visibles via la dispersion spectrale.
pour les HEDs, la bande d’absorption commence a` des longueurs d’onde plus courtes pour les dioge´nites,
suivies par les howardites puis les eucrites [Gaﬀey, 1997].
Cette tendance apparaˆıt clairement dans le spectre moyen de chaque classe. J’ai ainsi calcule´ le spec-
tre moyen de chaque sous-classe des Howardites, Eucrites et Dioge´nites (HED) en utilisant 20, 20 et 76
e´chantillons respectivement (provenant de la librairie spectrale RELAB3). Je pre´sente ces spectres en
Fig. IV.23, avec celui des me´te´orites augites (clinoproxe`nes riches en calcium, moyenne de 6 e´chantillons
provenant de RELAB e´galement). Les spectres sont pre´sente´s apre`s division par leur pente moyenne.
Celle-ci est calcule´e comme un continuum line´aire entre 1.5 et 2.5 µm. Cette normalisation est rendue
obligatoire par la coupure a` 2.4 µm des spectres. En eﬀet, les mate´riaux composant les eucrites ayant
un centre de bande situe´ a` une longueur d’onde plus grande, la bande d’absorption se termine apre`s 2.4
µm. Ainsi, la bande des mate´riaux typiques des eucrites serait sous-estime´e sans cette correction. Comme
j’applique cette normalisation a` tous les spectres de Vesta ainsi qu’a` ceux des me´te´orites, le set de donne´es
devient homoge`ne.
Cette ﬁgure montre clairement que la bande d’absorption des dioge´nites (presque pur orthopyrox-
e`ne) commence a` des longueurs d’onde plus courtes que celle des howardites (me´lange de dioge´nites et
eucrites), puis des eucrites (principalement du clinopyroxe`ne). C’est a` dire, pour l’aile de gauche, la pente
la plus faible est trouve´e pour les dioge´nites, suivies des howardites puis eucrites. De manie`re similaire, la
pente la plus forte pour l’aile droite revient aux dioge´nites, suivies des howardites puis des eucrites. Tout
ceci est en accord avec la discussion sur les centres de bande et leurs valeurs rapporte´es pour ces classes
de me´te´orites [Gaﬀey, 1997].
Si cette me´thode de caracte´risation spectrale par comparaison des ailes de bandes semble fonctionner
graphiquement et produire des re´sultats cohe´rents avec les calculs de centre de bande, il est inte´ressant
de proce´der a` un test plus rigoureux. Ainsi, j’ai essaye´ d’ajuster le spectre moyen des howardites avec
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Fig. IV.22: Spectre moyen et extrema normalise´s a` l’unite´ a` 1.5 µm. Chaque cadre correspond a` une ge´ome´trie
donne´e comme reporte´ sur la figure (voir Table IV.16). L’he´te´roge´ne´ite´ de la surface de Vesta se voit ici par les
diffe´rences forme pre´sente´ par la bande a` 2 microns (vu ici par l’enveloppe des extrema en traits pointille´s).
howardites avec cette me´thode (pour des quantite´s raisonnables de dioge´nites et eucrites : ∼1/3, 2/3) est
un support fort a` l’analyse des spectres de Vesta bien que la valeur du centre de bande soit inaccessible
(pour tant que seule la mine´ralogie du pyroxe`ne soit concerne´e). Fort de ce test, j’ai pu comparer les
spectres de Vesta a` ceux des me´te´orites obtenus en laboratoire.
J’ai premie`rement extrait les spectres de chaque spaxel, en incluant pour chacun la contribution des
spaxels voisins. Le ﬂux re´sultant est la moyenne de tous les spaxels inclus dans l’e´le´ment de re´solution,
ponde´re´e par une gaussienne dont la de´viation standard est ﬁxe´e au seeing corrige´ par OA mesure´ sur les
e´toiles de re´fe´rence (Table IV.16). Je pre´sente tous ces spectres apre`s division par leur pente spectrale en
Fig. IV.23. Ensuite, j’ai ajuste´ a` chacun de ces spectres une combinaison line´aire des spectres moyens des
me´te´orites dioge´nites et eucrites (dont la pente fut retire´e de manie`re idoine a` celle des spectres de Vesta).
Le contraste (c’est a` dire la profondeur de bande) de ces spectres moyens a e´te´ pre´alablement ajuste´ (par
test de χ2) a` celui de chaque spectre de Vesta. Ceci aﬁn de compenser les eﬀets de profondeur de bande
occasionne´s par les diﬀe´rences de grains possibles entre les e´chantillons de laboratoire et la surface de
Vesta. Je pre´sente en Fig. IV.25 deux exemples de ces ajustements des spectres de Vesta par un me´lange
line´aire des spectres de me´te´orites dont les proportions sont de´termine´es par moindre carre´.
Au ﬁnal, la surface de Vesta est globalement homoge`ne avec la longitude, en accord avec les re´sultats
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Fig. IV.23: Spectres de Vesta pour les trois observations effectue´es avec le re´seau H+K (voir Table IV.17) apre`s
division par leur pente moyenne (voir le texte). Chaque spectre repre´sente´ ici inte`gre la contribution de ses
plus proches voisins contenus dans l’e´le´ment de re´solution. Pour chaque observation, j’ai e´galement repre´sente´
les spectres moyens des me´te´orites HED et augites apre`s division de leur pente moyenne et ajustement de leur
contraste a` celui de Vesta. Le dernier cartouche repre´sente les spectres des me´te´orites HEDs ainsi que leur de´viation
standard. Cette dernie`re est fortement influence´e par les diffe´rences de tailles de grain [Hiroi et al., 1994], masquant
ainsi l’influence de la mine´ralogie. Ainsi, meˆme si les trois classes se chevauchent comple`tement pre`s du centre de
bande, elles se distinguent proche des bords. Par simple comparaison des spectres, on peut voir que la composition
de Vesta ne va eˆtre faite ni de pure eucrite, ni de pure dioge´nite, mais plus d’un me´lange (comme le spectre
d’howardite pre´sente´ ici).
de Binzel et al. [1997] ne rapportant aucune variation de la bande a` 1 micron sur la gamme de longitude
observe´e ici. Ceci se traduit par une composition relativement homoge`ne, faite de mate´riaux semblables
aux me´te´orites howardites (me´lange de 1/3 de dioge´nites avec 2/3 d’eucrites, voir la Fig. IV.25). Ne´an-
moins, j’ai pu remarquer la pre´sence d’une tendance nord-sud ou` la quantite´ de dioge´nite s’accroˆıt vers
le sud. A l’extreˆme sud des observations a` ma disposition (-50◦), cette concentration atteint 50% du
me´lange. J’ai aussi pu noter la pre´sence d’une plus forte concentration de dioge´nites dans les me´langes
dans la zone situe´e autour de (180◦, -25◦). La concentration en dioge´nites atteint 76% cette fois. A` partir
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Fig. IV.24: Me´thode d’e´tude mine´ralogique par ajustement de la forme de la bande a` 2 micron du pyroxe`ne.
Cette me´thode permet de quantifier les proportions respectives des me´te´orites dioge´nites et eucrites ne´cessaires
pour produire une forme donne´e de bande d’absorption a` 2 µm. Le cartouche du haut montre le spectre moyen des
me´te´orites Howardites, Eucrites et Dioge´nites (HED) utilise´es dans mon e´tude. Le trait pointille´ noir repre´sente
le meilleur ajustement des me´te´orites howardites par un me´lange de 39% de dioge´nites et 61% d’eucrites. Comme
l’indique le χ2, ainsi que le cartouche du bas montrant les re´sidus de cet ajustement, la me´thode permet parfaite-
ment de retrouver le spectre des howardites.
d’un tel spot riche en dioge´nite a` cette longitude. Les observations avec SINFONI nous permettent de
conﬁrmer la pre´sence d’un tel ensemble et de le situer dans l’he´misphe`re sud de Vesta.
Finalement, aucune des re´gions observe´es ne sugge`re la pre´sence de clinopyroxe`nes (pyroxe`nes riches
en calcium) : le spectre des augites est en tout point diﬀe´rent de ceux de Vesta.
IV.3.d Analyse de la pente spectrale de (4) Vesta
La pente du continuum spectral dans le visible et le proche infrarouge peut eˆtre inﬂuence´e par la com-
position ou les proprie´te´s de la surface (taille de grain, porosite´) et/ou par l’action du space weathering.
Je pre´sente dans cette section les mesures de la pente spectrale, puis discute ses possibles origines dans
la section suivante (IV.3.e).
J’ai restreint l’analyse de la pente spectrale a` l’intervalle de´ﬁni par le re´seau J (1.17-1.32 µm). En
eﬀet, les variations mine´ralogiques (de´tecte´es en section IV.3.c) peuvent e´largir ou re´duire la taille de la
bande a` 2 microns, aﬀectant ainsi la mesure de la pente dans cette gamme de longueur d’onde (re´seau
H+K).
Premie`rement, j’ai calcule´ la pente (par re´gression line´aire sur l’intervalle 1.17-1.32 µm) de chaque
spectre inclus dans les spectro-cubes. Les spectres ont e´te´ extraits de manie`re similaire a` celle pre´sente´e
dans l’analyse de la composition (partie IV.3.c), avec les tailles d’e´le´ments de re´solution de´termine´es en
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Fig. IV.25: Exemples d’ajustement d’un me´lange de dioge´nites et d’eucrites aux spectres de Vesta. Pour chaque
exemple, j’ai repre´sente´ les spectres des me´te´orites, avec leur contraste ajuste´. Ensuite, je reporte les valeurs des
χ2 mesurant l’e´cart entre le spectre de Vesta et celui des me´te´orites ainsi que du me´lange. Les proportions de
dioge´nites et eucrites utilise´es pour chaque me´lange sont e´galement rapporte´es. Finalement, je pre´sente sous chaque
ajustement leurs re´sidus. La premie`re partie montre un exemple typique de la surface de Vesta, ou` un me´lange
de 2/3 d’eucrites avec 1/3 de dioge´nites (proche des me´te´orites howardites donc) fourni le meilleur ajustement au
spectre de Vesta. La seconde partie montre la petite zone riche en dioge´nites situe´e autour de (180◦, -25◦). La`, un
me´lange de plus forte concentration en dioge´nites (∼3/4) repre´sente mieux (χ2 environ 2 fois moindre) la bande
a` 2 microns de Vesta que le me´lange pre´ce´dent. La tendance nord-sud rapporte´e ici (voir le texte) suit la meˆme
tendance : la concentration en dioge´nites augmente vers le sud, jusqu’a` atteindre 50%.
bande J (voir Table IV.16, de 90 a` 70 km). J’ai ensuite cre´e´ une image fausse couleur pour chaque cube,
ou` la valeur de chaque pixel correspond a` la pente calcule´e au spaxel correspondant.
Ensuite, j’ai re´alise´ une carte a` partir de ces images, en utilisant la projection cylindrique e´quidistante
et les me´thodes expose´es dans le chapitre III.4. Bien que la faible re´solution spatiale obtenue en Aouˆt
empeˆche une description pre´cise de la surface, j’ai remarque´ que la partie est (limite´e par la longitude
260◦ E) est sensiblement plus rouge que la partie ouest. C’est a` dire que la pente spectrale y est le´ge`rement
supe´rieure : pentes de 0.6 a` 0.8 a` l’est contre 0.5 a` 0.7 a` l’ouest (l’erreur de mesure est ne´gligeable devant
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de pre´ce´dents re´sultats qui indiquaient que cette re´gion avait une forte pente spectrale dans le visible :
par spectroscopie du disque inte´gre´ [Fig. 5 de Gaﬀey, 1997], courbes de lumie`re dans l’ultra-violet [Fig. 1
de Hendrix et al., 2003] et imagerie du disque apparent [marques A et B de la Fig. 3 de Binzel et al., 1997].
Fig. IV.26: Comparaison de la re´partition de l’abondance en dioge´nite (en haut), de la pente spectrale (au milieu),
et des marques d’albe´do (en bas) [mesure´e par le HST, Li et al., 2008]. a` la surface de Vesta. Je reporte la taille
du plus petit e´le´ment de re´solution obtenu au VLT (la taille de celui de la partie est se compare a` la taille de la
zone d’inte´reˆt). Je pre´sente aussi la taille des pixels lors des observations du HST [∼39 km, Li et al., 2008], leurs
observations ayant alors une re´solution similaire (il faut 2 pixels pour e´chantillonner convenablement un signal).
Les lignes diagonales non repre´sente´es dans la carte de pente spectrale correspondent aux lignes centrales des
cubes. Je les ai e´limine´es de l’e´tude a` cause du bruit bien supe´rieur qu’elles pre´sentaient, interdisant toute analyse
spectrale. La re´partition en dioge´nite est constante suivant les longitudes, ainsi que celle en eucrite (obtenue par
100% - abondance en dioge´nite). Une petite re´gion riche en mate´riaux similaires aux dioge´nites est visible autour
de (180◦, -25◦). Les contours vus en bleu de la carte d’abondance sont des artefacts dus a` la proximite´ du bord du
disque apparent. L’incertitude sur l’abondance est e´value´e a` 10-20% a` partir de l’analyse des re´gions communes
aux divers cubes. Les pentes spectrales mesure´es vont de 0.5 a` 0.8 (voir e´galement la Fig. IV.21) et l’e´chelle de
gris est de´finie comme suit : les re´gions sombres correspondent aux fortes pentes spectrales et vice versa pour les
re´gions claires.
Finalement, j’ai e´galement projete´ en carte les compositions en dioge´nites et eucrites de´termine´es par
analyse de la bande a` 2 micron (voir section IV.3.c). J’ai enﬁn compare´ ces cartes avec :
a. la carte d’albe´do de Li et al. [2008], obtenue graˆce a` des observations re´alise´es avec le HST a` 440
nm durant l’opposition de Vesta en 2007 [McFadden et al., 2007]. La partie commune entre leur
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e´tude et celle que je pre´sente ici correspond a` 14% de la surface totale de Vesta.
b. la topographie de Vesta de´termine´e par [Thomas et al., 1997a].
Je pre´sente ces cartes dans la Fig. IV.26, a` l’exception de la carte topographique qui fut pre´sente´e par
Thomas et al. [1997a]. La distribution ge´ographique des diﬀe´rentes quantite´s montre qu’il n’y a aucune
relation entre la distribution des mate´riaux (abondance en dioge´nites) et les autres parame`tres : les
coeﬃcients de corre´lation sont de 0.07, 0.22 et -0.04 entre la composition et la pente spectrale, l’albe´do et
la topographie respectivement. De manie`re similaire, je n’ai pas trouve´ de relation entre la distribution de
l’albe´do et la topographie (coeﬃcient de corre´lation de -0.13). Finalement, deux tendances sont a` noter :
• les re´gions de basse altitude ont des spectres rouges (coeﬃcient de corre´lation de -0.6)
• les pentes spectrales les plus fortes se situent dans les re´gions les plus sombres (coeﬃcient de
corre´lation de -0.3)
IV.3.e Discussion
Pour re´sumer la situation, la surface de Vesta pre´sente :
1. des fortes variations d’albe´do [Binzel et al., 1997; Zellner et al., 2005]
2. des variations de pente spectrale dans le visible [Binzel et al., 1997] et le proche infrarouge (voir
section IV.3.d)
Le domaine de longueur d’onde fourni par SINFONI e´tant limite´, je ne peux comple`tement e´carter
une origine mine´ralogique a` ces variations de pente spectrale et d’albe´do observe´es. Ne´anmoins, sur la
zone observe´e ici, ces variations ne peuvent eˆtre impute´es a` des variations de composition du pyroxe`ne,
composant principal de Vesta. Il est e´galement a` noter qu’aucune observation du disque inte´gre´ de Vesta
n’a rapporte´ de variations spectrales dans la gamme de longitude conside´re´e ici [voir Gaﬀey, 1997]. Deux
relations reliant la pente spectrale avec la topographie et avec l’albe´do sont remarque´es. Je discute ici les
possibilite´s de leur origine.
Vesta devrait-il eˆtre alte´re´ par le space weathering ? la surface des corps du syste`me solaire qui ne
sont pas prote´ge´s par une atmosphe`re ou une magne´tosphe`re est expose´e au ﬂux d’ions du vent solaire. Les
eﬀets spectraux du a` ce bombardement continu des ions du vent solaire et des particules interplane´taire (le
space weathering) ont e´te´ e´tudie´s aﬁn de de´terminer les liens entre les proprie´te´s spectrales de me´te´orites
et les donne´es spectroscopiques des aste´ro¨ıdes. Ainsi, les expe´riences en laboratoire ont montre´ que le
space weathering peut expliquer les diﬀe´rences spectrales observe´es entre la classe de me´te´orite la plus
peuple´e, les chondrite ordinaire (OC), et la surface de leurs corps parents pre´sume´s (aste´ro¨ıdes de type S)
[Pieters et al., 2000; Sasaki et al., 2001; Marchi et al., 2005a; Strazzulla et al., 2005]. Le space weathering
explique e´galement les diﬀe´rences spectrales observe´es entre la couche superﬁcielle et les roches enfouies
a` la surface de la Lune [Pieters et al., 2000; Blewett et al., 2007].
Simulant le bombardement ionique en laboratoire, Vernazza et al. [2006] expose`rent la me´te´orite
Bereba (une eucrite, dont l’origine pre´sume´e est Vesta) a` un ﬂux d’ions et montre`rent que son corps
parent devrait eˆtre plus alte´re´ qu’il n’apparaˆıt (c’est a` dire que son spectre en re´ﬂectance devrait eˆtre
plus rouge et son albe´do plus faible), comme de´ja` remarque´ par le passe´ [e.g. Chapman, 2004]. Ceci est
e´galement visible en comparant (4) Vesta4 et les me´te´orites HED dans un diagramme pente spectrale
vs albe´do (pre´sente´ en Fig. IV.27). Le choix de la comparaison de Vesta aux me´te´orites achondrites est
encore une fois dicte´ par la ressemblance mine´ralogique trouve´e entre eux [e.g. McCord et al., 1970].
L’action du space weathering est illustre´e dans cette ﬁgure par :
• le petit Vesto¨ıde (4038) Kristina5, alte´re´ par le space weathering[type Vw voir la taxonomie de
DeMeo et al., 2009].
• l’eucrite Bereba [de Vernazza et al., 2006] avant (B0) et apre`s irradiation (B1) en laboratoire.
J’ai premie`rement cherche´ les tendances entre la pente spectrale et l’albe´do (j’ai utilise´ la valeur de
la re´ﬂectance absolue a` 0.55 µm pour cela) des me´te´orites HED. Les coeﬃcients de corre´lation sont de
4donne´es visibles de SMASS [Bus and Binzel, 2002b] et proche infrarouge de Vernazza et al. [2005]





CHAPITRE IV. E´TUDES DE GRANDS PETITS CORPS
Fig. IV.27: Pente spectrale (de´termine´e sur le domaine 0.4-2.4 µm en fonction de la re´flectance absolue (albe´do)
a` 0.55 µm pour les me´te´orites howardites (20) eucrites (76) et dioge´nites (20) catalogue´es dans la base de donne´e
RELAB. Je rapporte ici les re´sultats d’irradiation sur la me´te´orites eucrite Bereba, avant (B0) et apre`s (B1)
[extrait de Vernazza et al., 2006]. L’action du space weathering est symbolise´e par la fle`che noire reliant ces
deux points. Le comportement global de (4) Vesta est e´galement indique´ (par la lettre V) ainsi que celui du petit
Vesto¨ıde (4038) Kristina. Il est a` noter que l’albe´do de Kristina est inconnu a` ce jour ; sa position sur l’axe des
abscisses est donc arbitraire. Comme la composition de Vesta est similaire a` celle des HED, et que 97.5% de celles
disponibles sur RELAB ont une pente spectrale infe´rieure a` 0.145 (traits pointille´s horizontaux), toute re´gion de
Vesta ayant une pente spectrale supe´rieure a` cette valeur limite doit eˆtre conside´re´e comme affecte´e par le space
weathering
0.5 pour les howardites, de 0.28 pour les eucrites et 0.14 pour les dioge´nites. De manie`re inte´ressante,
ces valeurs sont strictement positives, bien que faibles, de´notant une variation jointe (l’albe´do augmente
en meˆme temps que la pente spectrale). Ceci est particulie`rement vrai pour les eucrites et les dioge´nites.
L’action du space weathering ge´ne`re une tendance oppose´e : diminution de l’albe´do avec l’augmentation
de la pente spectrale (soit une corre´lation ne´gative) ; comme celles trouve´es pour Vesta.
A` partir de la distribution de la pente spectrale des me´te´orites HED, il est possible de de´terminer
une valeur limite de pente spectrale a` partir de laquelle la surface de Vesta doit eˆtre conside´re´e comme
alte´re´e par le space weathering. D’apre`s l’analyse mine´ralogique pre´sente´e ci-dessus (section IV.3.c), la
composante principale de la surface de Vesta semble eˆtre similaire aux me´te´orites howardites, en accord
avec les e´tudes pre´ce´dentes [par exemple, Gaﬀey, 1997]. La ligne en traits pointille´s de la Fig. IV.27
repre´sente cette limite (pente spectrale de 0.145) qui repre´sente la pente la plus forte mesure´e pour les
howardites (qui inclus e´galement la pente la plus forte des dioge´nites). Cette limite englobe 97.5% des
me´te´orites HED disponibles sur RELAB. Seules trois me´te´orites, les eucrites Padvarninkai (MB-TXH-
096-A), LEW87004 (MP-TXH-079-A) et Bouvante (MP-TXH-090-A) pre´sentent une pente plus forte.
Ensuite, (4) Vesta et (4038) Kristina ont des pentes spectrales tre`s diﬀe´rentes (0.01 contre 0.26), ce
malgre´ une composition similaire (globalement similaire aux me´te´orites howardites et dioge´nites, voir
l’analyse de bande pre´sente´e dans le Fig. IV.28). Alors que Vesta se situe au milieu du domaine des
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me´te´orites HED, la pente de (4038) Kristina le situe bien au-dessus de n’importe quel e´chantillon6. Ce
re´sultat base´ sur les domaines visible et proche infrarouge conﬁrme ceux base´s sur le visible uniquement
[Hiroi and Pieters, 1998]. On peut enﬁn remarquer que la diﬀe´rence de pente spectrale observe´e entre
(4) Vesta et (4038) Kristina est extreˆmement similaire a` celle entre la me´te´orite Bereba avant et apre`s
irradiation (Fig. IV.27). Ceci est en re´alite´ le cas ge´ne´ral pour les Vesto¨ıdes, dont la pente spectrale est
bien plus importante que celle des HEDs mesure´e en laboratoire, et ressemble plus a` celle des sols lunaires
[voir la Fig. 3 dans Hiroi and Pieters, 1998]. Ainsi, la forte pente spectrale des Vesto¨ıdes, qui est bien
supe´rieure a` celle des me´te´orites HED :
1. montre clairement que leur surface est alte´re´e par le space weathering (avec la meˆme diﬀe´rence de
pente que celle observe´e entre les aste´ro¨ıdes de type S et les me´te´orites chondrites ordinaires) ;
2. supporte les re´sultats des expe´riences en laboratoire qui pre´disent le rougissement des surfaces riches
en pyroxe`ne dans l’espace [Marchi et al., 2005a; Vernazza et al., 2006] ; et
3. renforce l’e´trangete´ de Vesta : pourquoi n’est-il pas rouge ?
Au vu de ces diﬀe´rents points, seuls deux sce´narios peuvent a` la fois expliquer l’aspect non alte´re´ de
Vesta, l’he´te´roge´ne´ite´ de sa surface, les relations trouve´es entre topographie, pente spectrale et albe´do, et
l’aspect alte´re´ des Vesto¨ıdes. Le premier sce´nario implique une migration du re´golite a` la surface de Vesta
occasionne´e par des activite´s sismiques [Shestopalov and Golubeva, 2008]. Le second pre´dit l’existence
d’un champs magne´tique fossile a` la surface de (4) Vesta [Vernazza et al., 2006]
Activite´s sismiques : comme propose´ par Shestopalov and Golubeva [2008], la relaxation dynamique
du crate`re ge´ant situe´ au poˆle sud peut produire des secousses sismiques sur le long terme. Asphaug [1997]
avait calcule´ un temps dynamique d’environ 6× 108 ans (cette valeur de´pend fortement de la viscosite´ de
la crouˆte de Vesta pour laquelle nous n’avons qu’une estimation grossie`re). Alors, le crate`re pourrait ne
pas eˆtre relaxe´ et produire des activite´s sismiques de nos jours. Un eﬀet de ces secousses pourrait eˆtre des
glissements de terrain, triant le re´golite suivant l’altitude. Alors, le re´golite aﬀecte´ par le space weathering
s’accumulerait dans les re´gions de basse altitude alors que du re´golite serait continuellement de´couvert
dans les re´gions de plus haute altitude. Ce sce´nario explique la relation trouve´e ici entre la topographie
et la pente spectrale, ainsi que l’he´te´roge´ne´ite´ de la surface de Vesta et son aspect globalement non alte´re´
par le space weathering. Dernier point, une telle activite´ sismique n’est pas attendue sur les Vesto¨ıdes et
ce sce´nario est donc compatible avec leurs couleurs.
Ne´anmoins, deux points sont proble´matiques : 1) le manque de corre´lation entre l’albe´do et la to-
pographie et 2) l’aˆge du crate`re. Dans l’hypothe`se d’un tri du re´golite, les mate´riaux alte´re´s s’accumulent
dans les re´gions de basse altitude (sugge´re´ par la corre´lation entre la pente spectrale et la topographie).
Si ceci est vrai, alors la re´partition en albe´do et la topographie devraient e´galement eˆtre lie´es, mais ce
n’est pas le cas. L’autre point concerne l’e´chelle de temps : les simulations dynamiques liant Vesta et les
Vesto¨ıdes montrent que l’impact eu lieu il y a au moins 1 milliard d’anne´es [Marzari et al., 1996; Carruba
et al., 2005]. Cette dure´e exce`de le temps de relaxation dynamique par un facteur 2 au moins.
Champs magne´tique: Vernazza et al. [2006] sugge´re`rent l’existence d’un champs magne´tique d’au
moins 0.2 micro Tesla a` la surface de Vesta (cette valeur est similaire a` celle des champs magne´tiques
locaux trouve´s sur la Lune, elle-meˆme quelques centaines de fois infe´rieure a` la valeur du champ magne´-
tique terrestre). Ce champ magne´tique pourrait eˆtre un champ fossilise´ a` l’inte´rieur de blocs de mate´riaux
magne´tise´s. Le re´sultat serait alors une succession de magne´tosphe`res locales. Dans ce cas, les ions du
vent solaire pourraient atteindre la surface par les poˆles de ces multiples champs magne´tiques. Un tel
sce´nario implique la pre´sence de re´gions sombres et claires, associe´es a` des variations de pente spectrale
[suivant la tendance des pyroxe`nes irradie´s, comme de´crit par Marchi et al., 2005a; Brunetto et al., 2006].
De telles alternances des proprie´te´s de surface ont de´ja` e´te´ observe´es sur la Lune, en absence de to-
pographie : des re´gions claires (prote´ge´es du vent solaire ?) appele´es “swirls” (lieu d’anomalie magne´tique
corre´le´ a` une surface de fort albe´do) ont e´te´ de´couvertes au milieu des sombres mers lunaires (non pro-
te´ge´es ?) [voir par exemple Blewett et al., 2007; Richmond and Hood, 2008, et citations incluses].
6la pente spectrale moyenne pour les trois classes de me´te´orites est respectivement : −0.02 pour les howardites, 0.00
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Fig. IV.28: Cartouche du bas : Centre de bande II du pyroxe`ne vs le centre de la bande I [voir Gaffey et al.,
2002, pour une description de cette me´thode] pour les me´te´orites HED pre´sentes dans la base de donne´es RELAB
(20, 20, 76 e´chantillons respectivement). Cartouche du haut : Rapport de surface de bande (en anglais BAR) vs
le centre de la bande I pour les meˆmes e´chantillons. E´tant donne´ que les spectres de la base de donne´es RELAB
s’arreˆtent a` 2.6 µm, la bande a` 2 microns n’est pas entie`rement couverte pour certains e´chantillons, il est donc
possible que leur BAR soit sous-e´value´. Je reporte e´galement la valeur de (4) Vesta dans le cas de son disque
inte´gre´ et celle du petit Vesto¨ıde (4038) Kristina, permettant une de´termination grossie`re de sa composition :
principalement howardites et dioge´nite, comme son corps parent Vesta. Comme les e´chantillons de RELAB sont
disponibles a` diverses tailles de grain, je reporte l’influence de la taille des grains (de´viation standard) sur chaque
graphique.
On pourrait objecter contre ce sce´nario que les Vesto¨ıdes, e´tant des morceaux e´jecte´s de la crouˆte
de Vesta, devraient e´galement posse´der un champ magne´tique et donc eˆtre prote´ge´s des eﬀets du vent
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solaire. Ne´anmoins, meˆme si les Vesto¨ıdes posse`dent un champ magne´tique fossile, ils ne devraient pas
eˆtre prote´ge´s de l’action du vent solaire. Ceci vient du fait que l’intensite´ d’un champ magne´tique est
inversement proportionnelle a` la quantite´ de mate´riel aimante´, donc a` l’inverse de la taille de l’objet au
cube. E´tant donne´e la taille des Vesto¨ıdes (< 10 km), la force du champ magne´tique requise pour prote´ger
leur surface devrait eˆtre bien plus grande (environ 1000 fois supe´rieure) a` celle requise pour prote´ger la
surface de Vesta (0.2 µT). Il est donc peu probable que les Vesto¨ıdes soient prote´ge´s contre les eﬀets du
space weathering.
Ainsi, ce sce´nario peut a` la fois expliquer l’aspect non alte´re´ de Vesta sans conse´quences sur les couleurs
des Vesto¨ıdes, l’he´te´roge´ne´ite´ de la distribution en albe´do et pente spectrale a` sa surface, ainsi que leur
corre´lation. La pre´sence champs magne´tiques locaux, associe´ a` une activite´ sismique, peut expliquer les
proprie´te´s de (4) Vesta.
Limitations observationnelles : bien que l’analyse et les conclusions qui s’en suivent soient celles qui
semblent les plus logiques et probables, elles souﬀrent de limitations observationnelles :
◦ Domaine spectral : la pente spectrale a e´te´ calcule´e sur un intervalle spectral re´duit (1.17-1.32
µm), et l’analyse mine´ralogique n’a sonde´ qu’un intervalle limite´ (1.5-1.8 µm et 2.05-2.4 µm). Ainsi,
les tendances de pente spectrale et albe´do peuvent eˆtre induites par des diﬀe´rences de composition
non de´tecte´es. Ne´anmoins, la gamme de longitude e´tudie´e ici a e´te´ rapporte´e comme homoge`ne a`
partir de son observation par spectroscopie du disque inte´gre´ de Vesta [Gaﬀey, 1997].
◦ Re´solution spatiale : les cartes d’albe´do et de pente spectrale sont toutes les deux limite´es par une
re´solution spatiale “macroscopique” (de l’ordre de quelques dizaines de kilome`tres). Par exemple, la
re´solution spatiale obtenue en Aouˆt (partie est) est si faible qu’aucune variation ne peut eˆtre vue,
entraˆınant une pente uniforme de 0.7. Plus important encore, cette limitation en re´solution empeˆche
la recherche d’un lien topographique avec ces marques d’albe´do (par exemple de jeunes crate`res ou
des terrains tre`s pentus). De meˆme, la morphologie de´taille´e des marques d’albe´do brillantes ne
peut eˆtre utilise´e pour reconnaˆıtre des swirls [dont la forme est extreˆmement typique Blewett et al.,
2007]. Ainsi, le swirl lunaire le plus e´tendu (Reiner Gamma Formation) est environ de meˆme taille
(87 × 110 km) que l’e´le´ment de re´solution le plus petit obtenu ici (90 × 90 km).
◦ Re´gion observe´e : les observations pre´sente´es ici ne couvrent qu’une petite portion de la surface
de Vesta situe´e autour du me´ridien 260◦E, correspondant a` l’he´misphe`re “sombre” de Vesta [see
Binzel et al., 1997; Li et al., 2008]. Aﬁn de mieux caracte´riser la relation entre la pente spectrale et
l’albe´do, des observations spectroscopiques couvrant une plus grande portion de la surface de Vesta
(particulie`rement les re´gions fortement contraste´es en albe´do) sont ne´cessaires. De`s le de´but de ma
the`se, nous avons propose´ de telles observations avec Pierre Vernazza a` l’ESO, malheureusement
sans succe`s.
E´tant donne´es ces remarques, il est diﬃcile de conclure de manie`re de´ﬁnitive sur les relations entre
l’albe´do, la pente spectrale, la composition et la topographie. Ne´anmoins, les donne´es indiquent un lien
entre l’albe´do et la pente spectrale, ainsi qu’entre la topographie et la pente spectrale. Ces relations ne
pouvant eˆtre relie´es a` la composition, je sugge`re qu’elle sont relie´es a` des processus inhibant/eﬀac¸ant
l’eﬀet du space weathering a` la surface de Vesta [en accord avec les re´sultats de Binzel et al., 1997]. Ni
le domaine spectral (1.17-1.32 µm pour le calcul de pente), ni la re´solution spatiale (≥100 km), ni la
couverture spatiale (14% de la surface de Vesta) ne permettent de conclure en toute conﬁance.
Ne´anmoins, les me´thodes expose´es ici, applique´es a` des donne´es posse´dant une meilleure re´solution
spatiale ainsi qu’une couverture spectrale plus e´tendue permettraient suˆrement de re´pondre a` la question
de l’immunite´ de Vesta au space weathering. De telles donne´es vont eˆtre fournies par la mission Dawn,
de`s 2011. La pre´sence d’un magne´tome`tre a` bord de la sonde aurait e´te´ l’instrument parfait pour tester ce
sce´nario, mais cet instrument ne fait malheureusement pas partie de la charge utile de Dawn. L’existence
ou non d’un champ magne´tique a` la surface de Vesta pourra ne´anmoins toujours eˆtre teste´e en e´tudiant la
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IV.3.f Conclusions
Cette e´tude constitue la premie`re observation du disque re´solu d’un aste´ro¨ıde par spectro-imagerie
depuis le sol. Les observations de (4) Vesta ont e´te´ obtenues dans le proche infrarouge (1.1-2.4 µm)
avec SINFONI au VLT de l’ESO. Ces observations ne couvrent qu’un petite fraction de la surface de
Vesta (environ 16% et 23% pour les observations en J et H+K) avec une re´solution spatiale e´quivalente
maximale de ∼90 × 90 km. La composition de Vesta est globalement compatible avec celle des me´te´orites
howardites, bien que la pre´sence d’une petite re´gion de composition plus proche a` celle des dioge´nites
soit sugge´re´e autour de (180◦E,-25◦S). On notera que la gamme spectrale e´tudie´e n’est pas sensible a` la
pre´sence d’olivine.
J’ai e´tudie´ la relation entre les distributions spatiales de la pente spectrale (dans le proche infrarouge)
et de l’albe´do visuel et trouve´ une tendance marginale : la pente spectrale devient plus forte avec les plus
faibles albe´do. Cette tendance conﬁrme les re´sultats de Binzel et al. [1997] base´s sur des observations en
imagerie re´alise´es avec le HST dans le visible. Ne´anmoins, la re´solution et la couverture spatiale limite´es
interdisent toute conclusion de´ﬁnitive. Ainsi, je ne peux conclure sur l’origine des fortes variations d’albe´do
pre´sentes a` la surface de Vesta. Cependant, la me´thode de´crite ici fourni un moyen d’e´tudier les variations
de composition ou d’aˆge (en terme de space weathering). L’application des me´thodes pre´sente´es ici sur
les donne´es fournies par la sonde Dawn de la NASA dont l’arrive´e en orbite de (4) Vesta est pre´vue pour
Octobre 2011 permettra certainement de statuer sur l’origine des variations d’albe´do et de pente spectrale
a` la surface de Vesta.
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IV.4 L’aste´roide (41) Daphne
IV.4.a Vers une e´tude statistique des aste´roides
La population des petits corps est tellement importante (Table I.1) que sa compre´hension doit ne´ces-
sairement passer par une analyse statistique de ses membres. Les corps les plus grands comme (1) Ce´re`s
ou encore (4) Vesta sont des exceptions car ils pre´sentent des caracte´ristiques plus e´volue´es et nous ren-
seignent sur les processus de formation plane´taire. Mais l’e´tude individuelle de la grande majorite´ des
aste´ro¨ıdes ne pre´sente a priori que peu d’inte´reˆt : la connaissance des proprie´te´s physiques d’un aste´ro¨ıde
donne´ trouve son attrait dans l’information apporte´e sur l’ensemble de la population et non sur l’objet
lui-meˆme. A` titre d’exemple, l’e´tude des coordonne´es du poˆle de rotation des aste´ro¨ıdes (311) Claudia et
(321) Florentina (entre autres) est plus inte´ressante pour les informations qu’elle nous apporte sur l’eﬀet
YORP au sein de la famille de Koronis [Slivan et al., 2003] que pour la connaissance de l’orientation de
ces aste´ro¨ıdes.
C’est dans ce sens que les grands projets de catalogues de l’ensemble de la sphe`re ce´leste comme Gaia
ou Pan-STARRS vont jouer un roˆle crucial dans l’e´tude des petits corps. En eﬀet, la de´tection de plusieurs
dizaines de milliers d’aste´ro¨ıdes, ainsi que la mesure des dimensions, de la taille et des vecteurs de rotation
d’entre 10 000 et 100 000 aste´ro¨ıdes est attendue [Dˇurech et al., 2005; Mignard et al., 2007]. Le retour
scientiﬁque sur la dynamique des petits corps, sur les forces non gravitationnelles (telles que Yarkovski
et YORP), leur masse [Mouret et al., 2007]... va eˆtre conside´rable. Ne´anmoins, dans le cas de Gaia, le
mode de prise de donne´es est tre`s particulier, et ne fournira qu’une seule dimension par observation.
Une e´valuation pousse´e des biais possibles est alors ne´cessaire avant meˆme le lancement de la mission
(pre´vu pour 2012). Dans le cas contraire, toutes les de´terminations pourraient eˆtre fausse´es et rendre cet
ensemble de de´termination d’un inte´reˆt limite´. Ce fut le cas par exemple des mesures du diame`tre de 2228
aste´ro¨ıdes par le satellite IRAS pour lesquels des biais atteignant 20% ont e´te´ trouve´s [e.g. Marchis et al.,
2006a]. Ainsi, si les diame`tres IRAS fournissent une de´termination de la taille absolue de ces aste´ro¨ıdes,
celle-ci est grossie`re et demande a` eˆtre aﬃne´e au cas par cas.
Les images du disque re´solu fournissent une mesure directe (au contraire des mesures photome´triques
fournies par IRAS, Gaia ou Pan-STARRS) et pre´cise des dimensions et de la forme des aste´ro¨ıdes (voir
chapitre III.3.c). Alors, l’analyse d’un ensemble statistiquement conse´quent d’aste´ro¨ıdes par imagerie four-
nit une base de calibration pour tous les projets photome´triques a` venir [voir Carry, 2008]. Les proprie´te´s
physiques d’environ 200 aste´ro¨ıdes peuvent eˆtre de´rive´es avec la me´thode KOALA (chapitre III.3) avec
les grands te´lescopes actuels (miroir de 10 m). De plus, l’imagerie permettant la de´tection de satellites
(chapitre I.3.a), l’observation de ces 200 aste´ro¨ıdes fournit e´galement une base statistique sur la binarite´
des aste´ro¨ıdes.
IV.4.b Observations
Je participe a` un programme d’observation dont le but est d’imager tous les aste´ro¨ıdes dont le disque
apparent peut eˆtre re´solu depuis la Terre et a` chercher d’e´ventuels satellites [voir Conrad et al., 2009,
pour quelques exemples de re´sultats]. Ce programme utilise les grands te´lescopes au sol e´quipe´s d’OA
comme le W. M. Keck, le Gemini et le VLT, ne´cessaires pour obtenir la re´solution angulaire requise a`
l’e´tude des aste´ro¨ıdes dont le diame`tre (angulaire) est compris entre 100 et 500 mas.
L’aste´ro¨ıde (41) Daphne fut observe´ dans le cadre de ce programme en Janvier 2008, puis en Mars
de la meˆme anne´e au W. M. Keck. La distance Terre-Daphne e´tant particulie`rement favorable durant
cette opposition (l’orbite de Daphne est fortement excentrique : e = 0.27), nous avons pu de´couvrir un
satellite orbitant autour de Daphne [Conrad et al., 2008]. Aﬁn de contraindre l’orbite de ce satellite et
donc de´terminer la masse du syste`me, nous avons ensuite obtenu du temps supple´mentaire pour imager
ce syste`me au W. M. Keck et au VLT en Avril et Mai. Je re´sume les conditions d’observation pour
chaque date dans la Table IV.19. Je reporte e´galement les informations sur les PSFs observe´es dans la
Table IV.20, fournissant une e´valuation de la qualite´ de la correction de l’OA au moment des observations.
Les observations furent re´alise´es avec les instruments NIRC2 au W. M. Keck et NACO au VLT avec
une e´chelle de 9.942 ± 0.050 et 13.27 ± 0.050 mas par pixel respectivement. Les conﬁgurations des
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Fig. IV.29: Exemples d’images de (41) Daphne obtenues en bande K au W. M. Keck et VLT. Toutes les images
ont e´te´ aligne´es de manie`re a` avoir la projection de l’axe de rotation de Daphne vertical, pointant vers le haut.
La date, l’heure et les coordonne´es des SEP et SSP sont rapporte´es pour chaque image. Le diame`tre apparent
de Daphne est repre´sente´ a` taille constante ici afin de suivre les structures a` sa surface lors de la rotation. Les
e´chelles situe´es a` droite de chaque vue permettent d’e´valuer la taille effective de (41) Daphne lors des observations.
Les choix de contraste et de luminosite´ sont ici arbitraires, de manie`re a` faire ressortir les marques d’albe´do a` la
surface. Les sursauts de luminosite´ parfois pre´sents sur le contour des images sont des artefacts provenant de la
de´convolution (voir le chapitre III.1 pour plus de de´tails).
me´thode pre´sente´e dans le chapitre II.4, puis restaure´ leur re´solution angulaire optimale en appliquant
l’algorithme de de´convolution Mistral (chapitre III.1). Au ﬁnal, j’ai obtenu 219 images de (41) Daphne,
couvrant 17 ge´ome´tries (liste´es dans la Table IV.19) entre Janvier et Mai 2008. Une date supple´mentaire
fut observe´e le 2 Juin 2008, mais les conditions atmosphe´riques e´taient me´diocres et je n’ai pas utilise´
ces donne´es pour contraindre les proprie´te´s physiques de Daphne. Je pre´sente quelques exemples de ces
images dans la Fig. IV.29 La re´solution angulaire de ces images est rapporte´e dans la Table IV.21, e´value´e
par λ/D, avec λ la longueur d’onde de l’observation et D le diame`tre du miroir primaire du te´lescope.
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Fig. IV.30: Occultation de l’e´toile ACT 338871 par (41) Daphne le 2 Juillet 1999, repre´sente´e dans le plan du
ciel a` gauche et en repre´sentation azimutale a` droite (comme de´crit dans le cas de Pallas dans les Figs IV.14
et IV.15). J’ai utilise´ la me´thode de Berthier [1999] pour convertir les temps de disparition et re´apparition de
l’e´toile [fournis par Dunham and Herald, 2008] en segments dans le plan du ciel. Les lignes discontinues grises
repre´sentent des cordes ne´gatives (e´toile non occulte´e), les pointille´s gris les cordes observe´es et les traits gris leur
incertitude associe´e. Les losanges marquent les instants exacts rapporte´s par les observateurs. Les lignes continues
montrent l’aspect pre´dit des trois mode`les pre´sente´s ici : en rouge le mode`le ellipso¨ıdal, en bleu le mode`le obtenu
par inversion de courbes de lumie`re (aux dimensions ajuste´es au diame`tre IRAS) et en noir le mode`le obtenu par
KOALA. La petite corde situe´e au sud de Daphne est un e´ve´nement secondaire rapporte´ par un seul observateur.
Cette corde constitue effectivement une de´tection du satellite de Daphne qui nous a permis de mieux contraindre
sa pe´riode orbitale (voir Fig. IV.36).
IV.4.c Comparaison des me´thodes et biais associe´s
Je pre´sente ici une comparaison des re´sultats fournis par : 1) l’inversion de courbes de lumie`re
[Kaasalainen et al., 2002b], 2) l’e´tude de l’e´volution du limbe a` partir d’images du disque re´solu (hypothe`se
d’ellipso¨ıdicite´, voir chapitre III.2.b), et 3) la me´thode KOALA (chapitre III.3). Le but est d’e´valuer l’im-
portance relative des erreurs syste´matiques par rapport aux erreurs “internes” dans la de´termination des
coordonne´es du poˆle, de la forme et des dimensions. Je m’appuie pour cela sur l’occultation de l’e´toile
ACT 338871 le 2 Juillet 1999 par (41) Daphne (Fig. IV.30). Cette occultation est malheureusement la
seule disponible avec plus de deux cordes observe´es. Bien que la forme fournie par les occultations stel-
laires ne soit pas de´pourvue de biais (chapitre I.3.a), elle n’en constitue pas moins un moyen inde´pendant
de controˆle des re´sultats obtenus (orientation ge´ne´rale du poˆle de rotation et forme a` un instant donne´).
Coordonne´es du poˆle : on peut voir dans la Table IV.22 l’accord complet entre les trois me´thodes
sur les coordonne´es du poˆle. En eﬀet, les trois solutions ne sont diﬀe´rentes que de 2◦ au plus. De plus,
l’orientation des mode`les de forme au moment de l’occultation de Juillet 1999 (Fig. IV.30) est en accord
avec le trace´ des cordes alors obtenues, conﬁrmant les solutions rapporte´es. Comme les approches par
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et se basent des donne´es observationnelles distinctes, leur accord a` un tel niveau de pre´cision montre
que la de´termination des coordonne´es du poˆle n’est pas biaise´e. La meˆme conclusion s’applique a` la
me´thode KOALA et ainsi, bien que les incertitudes rapporte´es dans la Table IV.22 ne tiennent compte
que des erreurs internes, ces valeurs peuvent eˆtre assimile´es a` l’incertitude absolue atteignable (les erreurs
syste´matiques e´tant nulles ou tre`s faibles). La plus grande pre´cision obtenue sur la pe´riode de rotation
par KOALA est le simple re´sultat d’une plus longue base temporelle des donne´es : de 1976 pour les
premie`res courbes de lumie`re a` 2008 pour les images a` haute re´solution angulaire. Ainsi, un changement
de seulement 10−6 h sur la pe´riode se traduit en une diﬀe´rence de rotation de 16◦ apre`s 30 ans, de´tectable
sur les images et les courbes de lumie`re. Tout ceci montre :
◦ que les coordonne´es des poˆles de´duites par ces trois me´thodes sont ﬁables et
◦ que le poˆle et la pe´riode side´rale de (41) Daphne sont maintenant comple`tement contraints.
Dimensions : je compare ensuite les re´sultats de de´termination des dimensions dans la Table IV.23.
Les dimensions rapporte´es pour l’inversion de courbes de lumie`re (LC) sont base´es sur une mise a` l’e´chelle
du mode`le au diame`tre IRAS [Tedesco et al., 2002, 2004, avec la mise a` jour des magnitudes absolues].
Premie`rement, l’accord en terme de rayon moyen est parfait (infe´rieur a` 1-σ) a` partir des mesures OA.
Ces valeurs sont e´galement en accord avec le diame`tre de 181 km de´termine´ par les mesures IRAS. Mais
cet accord s’arreˆte la` car les dimensions des axes (qui repre´sentent la forme globale de Daphne) montrent
des e´carts supe´rieurs aux incertitudes. Ceci re´ve`le clairement l’existence d’erreurs syste´matiques dans ces
me´thodes. J’ai alors essaye´ d’e´valuer leur importance relative graˆce aux cordes d’occultations (Fig. IV.30).
Bien qu’une seule occultation stellaire soit disponible pour (41) Daphne, celle-ci fut bien couverte et nous
permet de remarquer plusieurs points :
1. la meilleure repre´sentation de la silhouette dessine´e par les cordes d’occultation provient du mode`le
de´rive´ par KOALA.
2. le mode`le de´rive´ par e´volution du limbe est trop petit suivant la direction des cordes (SO-NE). En
conside´rant l’orientation de Daphne lors de l’occultation, ceci se traduit par une sous estimation du
petit axe c dans cette repre´sentation (le rapport b/c est donc surestime´).
3. la forme conique du mode`le obtenu par inversion des courbes de lumie`re est trop pointue pour
rendre compte des cordes d’occultation.
J’interpre`te ces diﬀe´rences ainsi : l’hypothe`se d’une forme re´gulie`re ellipso¨ıdale n’est pas valide dans le
cas de (41) Daphne. En eﬀet, les grandes concavite´s pre´sentes a` sa surface (voir la description du mode`le
de forme dans la partie IV.4.d) produisent de grandes zones ombre´es a` grand angle de phase (comme lors
des observations de Janvier 2008 : α = 26◦). La repre´sentation en ellipso¨ıde va alors sous-estimer l’eﬀet
de l’angle de phase et la de´termination des dimensions sera alors biaise´e. Ne´anmoins, les volumes de´rive´s
par les trois me´thodes sont en parfait accord. Ceci montre que si la mode´lisation par un ellipso¨ıde ne
parvient pas a` rendre compte convenablement de la forme (ge´ne´rale) d’un aste´ro¨ıde si celui-ci est trop
irre´gulier, l’e´valuation de son volume reste pertinente.
Dans le cas de l’inversion de courbes de lumie`re, la condition impose´e de convexite´ [pour raison de
convergence de l’algorithme Kaasalainen and Torppa, 2001] va ne´cessairement introduire un biais de`s
lors que d’importantes concavite´s sont pre´sentes. Dans le cas pre´sent, la forme conique trop prononce´e
indique que les rapports a/b et b/c sont surestime´s : les diﬀe´rences entre les dimensions de´termine´es par
inversion de courbes de lumie`re et par KOALA sont en eﬀet de 4.5, −5.5 et −3.8% Ceci pose a` nouveau la
question de la validite´ de l’approche convexe souleve´e au chapitre I.3.a. Aucune incertitude n’est associe´e
aux dimensions et a` la forme dans l’inversion de courbes de lumie`re ; ne´anmoins, les re´sultats obtenus ici
montrent qui si les dimensions sont biaise´es, leur valeur se trouve a` environ 5% de la meilleure solution.
Il faudrait plus d’exemples pour tirer des conclusions solides, mais e´tant donne´e la forme hautement non
convexe de Daphne, une limite supe´rieure d’environ 10% me semble raisonnable pour l’incertitude lie´e
aux axes des mode`les tire´s des courbes de lumie`res.
Mode`le de forme : je pre´sente dans les Figs. IV.31 et IV.32 l’ensemble des courbes de lumie`re
utilise´es par Kaasalainen et al. [2002b] et pour la pre´sente e´tude avec KOALA. J’ai e´galement repre´sente´
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Fig. IV.31: Ensemble des courbes de lumie`re de (41) Daphne utilise´es dans cette e´tude. Cette figure pre´sente
les observations de 1978 a` 1983 et la Fig. IV.32 celles de 1984 a` 1988. L’aspect asyme´trique des courbes de
lumie`res indique une forme tre`s irre´gulie`re et fut meˆme interpre´te´ a` tort comme indiquant que (41) Daphne e´tait
un aste´ro¨ıde binaire [Kaasalainen et al., 2002b]. Pour chaque courbe de lumie`re (pointille´ gris), je repre´sente les
courbes de lumie`re synthe´tiques provenant des trois mode`les pre´sente´s dans la partie IV.4.c : courbes de lumie`re
(LC - en bleu), imagerie avec hypothe`se d’ellipso¨ıdicite´ (AO - pointille´s noirs) et KOALA (en vert). Pour chacun
de ces mode`les, je reporte le χ2 pour chaque observations. Quelques informations basiques sont e´galement liste´es
pour chaque observation, comme l’angle de phase, la dure´e de l’observation et la densite´ de mesure (nombre de
points).
les courbes synthe´tiques produites par les trois mode`les de forme associe´s aux trois me´thodes (simplement
libelle´s LC, AO et KOALA et pre´sente´s dans la Fig. IV.33. Le mode`le obtenu par KOALA est disponible de
manie`re anime´e dans l’annexe A.3). La qualite´ du rendu des courbes de lumie`res va croissante du mode`le
ellipso¨ıdal (AO), au convexe (LC), puis au concave (KOALA). Ceci illustre parfaitement l’inﬂuence des
hypothe`ses de moins en moins contraignantes pour ces trois me´thodes, laissant ainsi une plus grande
liberte´ au mode`le de forme pour de´crire la forme re´elle de l’aste´ro¨ıde (point conﬁrme´ par l’occultation
stellaire, Fig. IV.30).
La forme impose´e dans la repre´sentation ellipso¨ıdale produit des courbes de lumie`res syme´triques
et interdit toute description de la forme. Cette repre´sentation est donc la moins a` meˆme de de´crire la
forme d’un corps irre´gulier (qui est le cas ge´ne´ral). Ensuite, l’inversion de courbes de lumie`re produit
un meilleur re´sultat puisque le mode`le est construit de manie`re a` les ajuster. Ne´anmoins, l’hypothe`se
de convexite´ se re´ve`le ici trop forte et l’ajout d’une autre source de donne´e (les images) montre que le
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Fig. IV.32: Suite de la Fig. IV.31 pour les courbes de lumie`re de 1984 a` 1988.
de lumie`re n’est assez contraignante ici). Seule l’approche combine´e des images et des courbes de lumie`re
fournit une description satisfaisante, dont les re´sultats sont e´galement en accord avec une troisie`me source
d’information (occultation).
Bien que les re´sultats obtenus avec KOALA soient tre`s encourageant [voir e´galement Descamps et al.,
2009] ; il est de´ja` possible de voir ou` cette me´thode trouvera sa limite : l’albe´do est suppose´ uniforme a`
la surface. Ainsi, si aucune mesure de la forme n’est fournie par des images, une marque d’albe´do peut
eˆtre interpre´te´e a` tort comme une de´pression, comme pre´ce´demment discute´ dans le cas de (2) Pallas.
Ne´anmoins, comme seule une faible minorite´ de petits corps pre´sente des he´te´roge´ne´ite´s sur leur surface,
ce point reste mineur. En eﬀet, il est commune´ment attendu que la plupart des petits corps ne pre´sente
aucune variation de surface, les observations re´alise´es jusqu’a` pre´sent ne recensant qu’une poigne´e d’objets
he´te´roge`nes [Jewitt, 2008].
Conclusions : chacune des trois me´thodes e´tudie´es ici semble de´terminer les coordonne´es des poˆles de
rotation des aste´ro¨ıdes avec une pre´cision de quelques degre´s de manie`re non biaise´e. Ensuite, la me´thode
KOALA est la seule a` ajuster convenablement l’ensemble des sources de donne´es : courbes de lumie`re,
images et occultations stellaires. L’inversion des courbes de lumie`re ne peut de´terminer la taille absolue des
corps (et donc leur volume) et la repre´sentation en ellipso¨ıde ne peut de´crire correctement la forme d’un
corps de`s lors que celui-ci est irre´gulier. Ne´anmoins, les hypothe`ses des me´thodes s’appuyant uniquement
sur les courbes de lumie`re ou sur les images du disque re´solu e´tant plus fortes, elles permettent de travailler
sur un ensemble de donne´es plus re´duit. Ainsi, l’hypothe`se d’ellipso¨ıdicite´ permet de de´terminer le volume
d’un aste´ro¨ıde de manie`re non biaise´e ; et les dimensions et coordonne´es du poˆle peuvent ensuite servir
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Fig. IV.33: Les trois mode`les de forme de (41) Daphne discute´s ici. Chaque mode`le est repre´sente´ sous six angles
diffe´rents (depuis chacune des extre´mite´s de ses trois axes principaux). Pour chaque vue, les coordonne´es des
points sub-terrestre (SEP) et sub-solaire (SSP) sont rapporte´s. En haut a` gauche : le mode`le ellipso¨ıdal ; en haut
a` droite : le mode`le obtenu par inversion des courbes de lumie`re de [Kaasalainen et al., 2002b] ; et en bas : le
mode`le obtenu avec KOALA.
de valeurs initiales pour la me´thode KOALA.
Il est ﬁnalement a` noter que les diﬀe´rences observe´es entre les re´sultats des trois me´thodes sont
occasionne´es par la forme hautement non convexe de (41) Daphne. Il faut donc prendre les re´sultats
fournis par les me´thodes d’inversion de courbes de lumie`re et d’e´volution du limbe avec pre´caution lorsque
le corps e´tudie´ n’est plus une surface convexe sans variations d’albe´do. Malheureusement, le niveau de
concavite´ d’un aste´ro¨ıde ne peut eˆtre devine´ par avance, bien que la pre´sence de concavite´s soit plus
attendue dans le cas des petits corps ou` la gravite´ n’est plus assez forte pour relaxer la forme (φ ≤ 200
km).
IV.4.d Spin, forme et dimensions de (41) Daphne
La forme irre´gulie`re de (41) Daphne e´tait sugge´re´e par les images (Fig. IV.29) et par ses courbes de
lumie`re (Fig. IV.31 & IV.32). Je base donc la description pre´sente sur les re´sultats obtenus par la me´thode
KOALA ; les deux autres me´thodes e´tant incapables de de´crire la forme concave de (41) Daphne (voir
partie IV.4.c).
Le mode`le de forme de´rive´ est pre´sente´ dans la Fig. IV.33 et en animation dans la marge droite
des pages impaires de cette the`se. Malgre´ la forme tre`s irre´gulie`re de (41) Daphne, ce mode`le ajuste
les contours mesure´s sur les images avec une de´viation moyenne de seulement 0.4 pixel ! On peut voir
l’ajustement parfait des contours par le mode`le dans la Fig. IV.34, et celui des courbes de lumie`re dans
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Fig. IV.34: Exemple d’images de (41) Daphne (lignes 1 et 4) et de leurs contours (lignes 2 et 5) au mode`le de
forme (lignes 3 et 6). La fide´lite´ de la repre´sentation des images fournie par le mode`le de forme est bien visible
ici. Les nume´ros correspondent a` la premie`re colonne de la Table IV.19 et permettent de retrouver les conditions
d’observation pour chaque image, ainsi que les coordonne´es du SEP.
rapport a` un ellipso¨ıde. Aﬁn de de´crire ces de´viations, j’ai produit une carte de son relief (Fig. IV.35) a`
partir de la me´thode de calcul de hauteur dynamique pre´sente´e par Thomas [1993]. Bien que d’un rayon
moyen d’environ 92 km seulement, la gamme de relief a` sa surface est de ±25 km autour d’une surface
ellipso¨ıdale de re´fe´rence. Deux structures sont particulie`rement remarquables :
• le “nez” situe´ a` 0◦ en longitude, entoure´ par trois de´pressions situe´es en (40◦, -30◦), (70◦,+40◦) et
(310◦, -30◦). Cette structure est conﬁrme´e par les cordes d’occultation (Fig. IV.30) qui montrent la
de´pression autour du nez dans la partie nord de l’occultation (correspondant a` l’he´misphe`re sud de
Daphne). C’est en raison de cette structure que le mode`le obtenu par inversion des courbes de lu-
mie`re e´tait trop conique : la signature d’un coˆne pointu dans les courbes de lumie`re singe celle du nez.
• la grande de´pression centre´e sur 180◦ en longitude. Kaasalainen et al. [2002b] avaient de´ja` sugge´re´
la pre´sence d’une de´pression a` partir de leur e´tude des courbes de lumie`re : la pre´sence de grandes
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Fig. IV.35: Carte de hauteur dynamique de (41) Daphne [suivant Thomas, 1993]. Les variations d’altitude couvrent
une gamme de -25 a` +25 km autour de la surface ellipso¨ıdale de re´fe´rence (rayon moyen 92 km). On voit aise´ment
la de´pression situe´e autour de 180◦ de longitude, ainsi que les de´pressions et la protube´rance formant le nez
autour de 0◦ de longitude. L’aspect anguleux de la face “arrie`re” (autour de 180◦) de Daphne est ici illustre´e par
les structures d’altitude autour de 120◦ et 270◦ de longitude.
surfaces planes est souvent re´ve´lateur d’une concavite´. Ils montre`rent e´galement qu’une marque
brillante d’albe´do e´tait probablement situe´e au meˆme emplacement et que cette structure e´tait
vraisemblablement un crate`re d’impact. La de´pression trouve´e ici conﬁrme leur hypothe`se.
La pre´sence d’une grande de´pression n’est pas sans rappeler les e´normes crate`res de´couvert sur (253)
Mathilde lors de son survol par la sonde NEAR Shoemaker [Veverka et al., 1997]. En eﬀet, (41) Daphne
et (253) Mathilde sont deux aste´ro¨ıdes du complexe C (type Ch et Cb dans les taxonomies de DeMeo
et al. [2009] et Bus and Binzel [2002a] respectivement) et une forte macroporosite´ est donc attendue
[Britt et al., 2002]. A` partir d’expe´riences de formation de crate`re en laboratoire, Housen et al. [1999]
ont montre´ que le me´canisme de formation des crate`res n’e´tait pas le meˆme suivant la porosite´ : par
e´jection pour les surfaces solides et par compaction pour les mate´riaux pre´sentant une forte porosite´.
Ils conclurent donc que les crate`res se forment par e´jection dans le cas des aste´ro¨ıdes de type S et par
compaction pour les aste´ro¨ıdes de type C. Cette capacite´ des aste´ro¨ıdes de type C explique la pre´sence
de plusieurs crate`res de taille comparable a` celle de l’aste´ro¨ıde. Ici, de tels impacts sont pourraient eˆtre
responsables des concavite´s pre´sentes a` la surface de Daphne et expliqueraient ainsi sa forme irre´gulie`re.
IV.4.e Satellite, masse et densite´
Je pre´sente une image de la de´couverte du satellite de (41) Daphne [Conrad et al., 2008] dans la
Fig. IV.36 (en bas a` droite). A` partir de la mesure des positions relatives de Daphne et de son satellite
(Fig. IV.36) nous avons pu contraindre leur orbite mutuelle. La projection en arrie`re dans le temps
de l’orbite est compatible avec la de´tection du satellite lors de l’occultation de 1999 (corde secondaire
pre´sente´e dans la Fig. IV.37). Alors, nous avons utilise´ ce point astrome´trique supple´mentaire aﬁn de
mieux contraindre la pe´riode de l’orbite du satellite de Daphne et je pre´sente ses parame`tres orbitaux
dans la Table IV.24 pour une solution orbitale circulaire (excentricite´ e nulle). Bien que ni les orbites
excentriques, ni l’inﬂuence de la forme de Daphne n’aient pas encore e´te´ explore´es (ce travail est en court
a` l’heure ou` j’e´cris ces lignes), cette orbite nous permet de de´terminer la masse de Daphne (en supposant
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Fig. IV.36: En bas a` droite : image de (41) Daphne et de son satellite (indique´ par la fle`che) lors de sa de´couverte le
28 Mars 2008 [Conrad et al., 2008]. Autres cadres : vues sche´matiques de l’orbite du satellite (en bleu) a` diffe´rentes
dates telle que de´termine´e. Les positions du satellite utilise´es pour contraindre l’orbite sont repre´sente´es par les
cercles rouges.
La masse est e´value´e a` 6.31±0.11×1018 kg, soit une densite´ de 1.9±0.1 g.cm−3 (en utilisant un volume
de 3.25×1015 m3 obtenu par KOALA, voir ci-dessus). Cette mesure repre´sente la troisie`me de´termination
de la densite´ d’un aste´ro¨ıde de type Ch [dans la taxonomie de DeMeo et al., 2009], les deux autres e´tant
(121) Hermione [ρ = 1.4+0.5−0.2 g.cm
−3, voir Descamps et al., 2009] et (130) Elektra [ρ = 1.3 ± 0.3 g.cm−3
(en utilisant le diame`tre de´termine´ par OA), voir Marchis et al., 2008b]. Daphne serait donc plutoˆt dense
pour un aste´ro¨ıde de type Ch (bien qu’il soit diﬃcile de tirer une quelconque conclusion avec seulement
trois individus). Ne´anmoins, la densite´ moyenne des aste´ro¨ıdes binaires de type C au sens large (i.e. C,
Ch, et Cb) est de ≈ 1.2 ± 0.4 g.cm−3, conﬁrmant le fait que cette forte densite´ est peu commune [bien
que compatible avec celle des me´te´orites CC, voir Britt et al., 2002]. Alors, si les crate`res se forment par
compaction dans le cas des types C comme propose´ par Housen et al. [1999], alors ceux-ci augmentent la
densite´ totale du corps en e´liminant la porosite´ pre´sente. Daphne pourrait alors avoir e´te´ plus compacte´
(impacts ge´ants sur la face “arrie`re” et “avant” : autour du nez) et/ou s’eˆtre forme´ a` partir d’e´le´ments
le´ge`rement plus denses. L’e´tude de´taille´e de la forme d’aste´ro¨ıdes binaires de type C nous permettrait de
ve´riﬁer s’il y a un lien entre le nombre de crate`res ge´ants (si pre´sents) et la valeur de la densite´, testant
ainsi cette hypothe`se.
IV.4.f Conclusions et perspectives
L’e´tude de (41) Daphne par la me´thode KOALA nous montre que la de´termination de la taille, forme
et proprie´te´s de rotation fournie par cette me´thode peut eˆtre conside´re´e comme valide et robuste, meˆme
dans le cas d’un objet pre´sentant de grande concavite´s. Ceci ouvre de nombreuses possibilite´s quant a`
l’e´tude statistique des aste´ro¨ıdes et la calibration des bases de donne´es de diame`tre comme celles fournies
par IRAS et les futurs projets Gaia et Pan-STARRS.
La de´couverte d’un autre aste´ro¨ıde de type Ch binaire dont le corps central peut eˆtre spatialement
re´solu nous permet de de´river une mesure pre´cise de sa densite´ et ainsi d’ame´liorer nos connaissances
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Fig. IV.37: A` gauche : vue de l’occultation de 1999 (voir Fig. IV.30) avec le contour du mode`le de forme obtenu
par KOALA. La corde secondaire visible au sud de Daphne nous permet d’extraire la position relative du satellite
par rapport au primaire. A` droite : vue sche´matique de l’orbite du satellite de Daphne (de´termine´e a` partir des
observations de 2008), projete´e a` l’e´poque de l’occultation. La position pre´dite du satellite se trouve au sud-est
de Daphne, mais la grande incertitude sur la pe´riode (en ne prenant en compte que les donne´es de 2008) permet
a` celui-ci de se trouver tout au long d’une demi-orbite. La corde secondaire indique que le satellite se trouvait en
re´alite´ au sud (notre premie`re de´termination de la pe´riode e´tait trop e´leve´e) et nous a permis de mieux contraindre
la pe´riode orbitale du satellite. Les parame`tres de l’orbite du satellite sont re´pertorie´s dans la Table IV.24.
sur cette classe par l’adjonction d’une nouvelle mesure de densite´. D’autre part, la pre´sence de crate`res
ge´ants n’est pas sans rappeler (253) Mathilde [Thomas et al., 1999] ou (511) Davida [Conrad et al., 2007].
La capacite´ des aste´ro¨ıdes de type C a` souﬀrir plusieurs impacts sans pour autant eˆtre de´truit supporte






































Date ∆ r α Mv φ X SEPλ SEPϕ SSPλ SSPϕ PSF
(UTC) (UA) (UA) (◦) (mag) (′′) (◦) (◦) (◦) (◦)
1© 2008 Jan 21 - 12:23 2.19 1.78 26.2 11.3 0.16 1.74 50 -61 96 -52 Jan-21⋆
2008 Jan 21 - 13:21 2.19 1.78 26.2 11.3 0.16 1.37 351 -61 38 -52 Jan-21⋆
2© 2008 Jan 21 - 14:02 2.19 1.78 26.2 11.3 0.16 1.24 311 -61 357 -52 Jan-21⋆
3© 2008 Mar 28 - 12:10 2.06 1.09 8.9 9.5 0.25 1.42 218 -49 230 -54 Mar-28⋆
4© 2008 Mar 28 - 12:55 2.06 1.09 8.9 9.5 0.25 1.13 173 -49 185 -54 Mar-28⋆
5© 2008 Mar 28 - 13:47 2.06 1.09 8.9 9.5 0.25 1.25 121 -49 133 -54 Mar-28⋆
2008 Mar 28 - 14:10 2.06 1.09 8.9 9.5 0.25 1.34 98 -49 110 -54 Mar-28⋆
6© 2008 Mar 28 - 14:30 2.06 1.09 8.9 9.5 0.25 1.44 78 -49 90 -54 Mar-28⋆
2008 Mar 28 - 14:55 2.06 1.09 8.9 9.5 0.25 1.62 52 -49 64 -54 Mar-28⋆
7© 2008 Apr 23 - 12:20 2.03 1.06 10.1 9.5 0.25 1.30 141 -45 129 -51 Apr-23⋆1
2008 Apr 23 - 12:40 2.03 1.06 10.1 9.5 0.25 1.40 122 -45 110 -51 Apr-23⋆1
8© 2008 Apr 23 - 13:00 2.03 1.06 10.1 9.5 0.25 1.53 101 -45 89 -51 Apr-23⋆1
9© 2008 May 10 - 02:45 2.02 1.13 17.9 9.9 0.24 1.20 313 -43 289 -48 May-10⋆2
2008 May 10 - 03:15 2.02 1.13 17.9 9.9 0.24 1.20 282 -43 258 -48 May-11⋆
10© 2008 May 11 - 00:44 2.02 1.13 17.9 9.9 0.24 1.42 71 -43 46 -48 May-11⋆
11© 2008 May 14 - 02:20 2.02 1.14 19.2 10.0 0.22 1.21 327 -42 300 -47 May-14⋆
12© 2008 May 27 - 02:44 2.01 1.23 23.6 10.3 0.21 1.26 265 -42 233 -44 May-27⋆
Tab. IV.19: Distance he´liocentrique (∆) et ge´ocentrique (r), angle de phase (α), magnitude apparente dans le visible (Mv), diame`tre angulaire (φ), et coordonne´es
des points point sub-terrestre (Sub-Earth Point: SEP) et point sub-solaire (Sub-Solar Point: SSP) (longitude λ et latitude ϕ) pour chaque e´poque (donne´e en
UTC). Les chiffres entoure´s dans la premie`re colonne indiquent les douze e´poques repre´sente´es dans la Fig. IV.29 (dans l’ordre). Toutes les observations ont e´te´





































Nom Date Filtre De´signation RA DEC V X FWHM
(UTC) (hh :mm :ss) (dd :mm :ss) (mag.) (mas) (km)
Jan.21-⋆ 2008 Jan 21 - 14 :14 Kp HIP 56350 11 :33 :04 +12 :09 :14 12.49 1.03 41 53
Mar-28-⋆ 2008 Mar 28 - 13 :15 Kp 1495-1515-1 15 :41 :43 +15 :18 :47 10.10 1.01 46 36
Apr-23-⋆1 2008 Apr 23 - 13 :40 H HD 165046 18 :04 :27 -09 :58 :11 9.74 1.17 40 31
Apr-23-⋆2 2008 Apr 23 - 13 :35 Kp HD 165046 18 :04 :27 -09 :58 :11 9.74 1.17 41 32
Apr-23-⋆3 2008 Apr 23 - 14 :55 H HD 165046 18 :04 :27 -09 :58 :11 9.74 1.17 41 32
Apr-23-⋆4 2008 Apr 23 - 14 :40 Kp HD 165046 18 :04 :27 -09 :58 :11 9.74 1.16 108 84
May-10-⋆1 2008 May 10 - 03 :00 H HD 120365 13 :48 :51 +09 :42 :48 7.33 1.21 52 42
May-10-⋆2 2008 May 10 - 03 :30 H HD 120365 13 :48 :51 +09 :42 :48 7.33 1.21 50 41
May-11-⋆ 2008 May 11 - 01 :00 H HD 120365 13 :48 :51 +09 :42 :48 7.33 1.47 60 49
May-14-⋆ 2008 May 14 - 02 :35 H HD 120365 13 :48 :51 +09 :42 :48 7.33 1.22 49 40
May-27-⋆ 2008 May 27 - 03 :00 H HD 120365 13 :48 :51 +09 :42 :48 7.33 1.24 51 45
Tab. IV.20: Informations de bases (de´signation, coordonne´es e´quatoriales et magnitude visuelle) sur les e´toiles utilise´es comme PSFs lors des observations de
Daphne. Pour chaque PSF, la date et le filtre utilise´ sont liste´s pour chaque observation, ainsi que la masse d’air. Enfin, la taille apparente (FWHM) sur le ciel et





























CHAPITRE IV. E´TUDES DE GRANDS PETITS CORPS
Date Inst. Filtre λc ∆λ Images Θ
(UTC) (µm) (µm) # (km)
2008 Jan 21 NIRC2 Kp 2.12 0.35 37 58
2008 Mar 28 NIRC2 J 1.25 0.16 10 20
2008 Mar 28 NIRC2 H 1.63 0.30 65 27
2008 Mar 28 NIRC2 Kp 2.12 0.35 34 36
2008 Apr 23 NIRC2 H 1.63 0.30 33 26
2008 Apr 23 NIRC2 Kp 2.12 0.35 1 35
2008 May 11 NACO H 1.66 0.33 23 28
2008 May 14 NACO H 1.66 0.33 8 28
2008 May 27 NACO H 1.66 0.33 8 31
Tab. IV.21: Caracte´ristiques des filtres (longueur d’onde centrale λc et bande passante ∆λ) pour chaque instrument
(NIRC2 au W. M. Keck et NACO auVLT), nombre d’image et taille de l’e´le´ment de re´solution (Θ) pour chaque
e´poque (donne´e en UTC).
Ps λ0 β0 α0 δ0 W0
(h) (◦) (◦) (◦) (◦) (◦)
LC 5.98798 ± 10−5 198 ± 5 -32 ± 5 185 ± 5 -36 ± 5 242 ± 2
OA 5.98798 ± 10−5 199 ± 1.2 -32 ± 1.2 183 ± 1.2 -37 ± 1.2 242 ± 2
KOALA 5.987980 ± 10−6 198 ± 3 -31 ± 3 183 ± 3 -35 ± 3 242 ± 2
Tab. IV.22: Coordonne´es du poˆle dans un repe`re e´cliptique (λ,β) ainsi qu’e´quatorial (α,δ) lie´s a` l’e´poque J2000
pour chacune des me´thodes discute´es dans le texte : inversion de courbes de lumie`re (LC) [Kaasalainen et al.,
2002b], hypothe`se d’ellipso¨ıdicite´ (OA) et me´thode KOALA. La pe´riode side´rale de rotation (Ps) ainsi que l’angle
de rotation absolu a` l’e´poque J2000 (W0). La phase rotationnelle (W ) de (41) Daphne peut alors s’obtenir en
calculant : W = 1442.89◦ × d, ou` d est le nombre de jours e´coule´s depuis l’e´poque J2000.0.
a/b b/c a b c R V
(km) (km) (km) (km) (×1015 m3)
LC 1.31 1.20 116 85 75 91 3.24
1-σ - - - - - - -
OA 1.30 1.33 120 91 69 91 3.15
1-σ 0.01 0.06 1 1 6 3 0.14
KOALA 1.23 1.16 111 90 78 92 3.25
1-σ 0.04 0.04 2 2 1 2 0.18




et volume de (41) Daphne pour les trois me´thodes d’analyse : inversion de courbe de lumie`re [Kaasalainen et al.,
2002b], e´volution du limbe (chapitre III.2.b) et KOALA (chapitre III.3.b). Nb : l’inversion des courbes de lumie`re
ne fournissant aucune mesure absolue des dimensions, j’ai ajuste´ la taille de ce mode`le au diame`tre moyen de´rive´
par IRAS [182 km, Tedesco et al., 2002, 2004]. Les erreurs rapporte´es ici quantifient la de´viation des mode`les aux
observations. Une discussion avance´e sur les erreurs syste´matiques est disponible dans le corps du texte.
Po a i N E´cliptique E´quatorial
(j) (km) (◦) (◦) (λ0, β0 en
◦) (α0, δ0 en
◦)
1.138298 ± 0.000002 469 ± 3 132.7 ± 0.6 272.2 ± 0.7 (202, -38) ± 1 (182, -43) ± 1
Tab. IV.24: Pe´riode orbitale (Po), demi-grand axe (a), inclinaison (i), excentricite´ (e), noeud (N) et coordonne´es
du poˆle de l’orbite du satellite de (41) Daphne (en e´cliptique et e´quatorial J2000.0).
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Chapitre V
Ouverture a` d’autres techniques
Durant ces trois ans, j’ai e´galement participe´ a` des projets n’util-
isant pas l’imagerie a` haute re´solution angulaire. En eﬀet, a` chaque
question scientiﬁque va correspondre un besoin d’information pre´cis,
et donc une strate´gie d’observation pour obtenir ces renseignements.
J’ai donc utilise´ les techniques de photome´trie, d’astrome´trie et de
spectroscopie dans le moyen infrarouge pour tenter de re´pondre aux
questions scientiﬁques suivantes :
1) la famille dynamique du TNO (136108) Haumea est-elle re´elle-
ment une famille ? J’ai donc caracte´rise´ le lien entre les candidats et
Haumea en recherchant de la glace d’eau a` leur surface, 2) quelle est
la source d’e´nergie a` l’origine de la structure cristalline de la glace
pre´sente en surface de Haumea et de ses satellites (V.1) ? et 3) est-
il possible d’e´tendre la gamme de longueur d’onde vers l’infrarouge
moyen pour e´tudier la mine´ralogie des aste´ro¨ıdes (V.2) ?
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V.1 Le trans-Neptunien (136108) Haumea (2003 EL61)
V.1.a Un objet unique dans la ceinture de Kuiper
Le TNO (136108) Haumea (2003 EL61) fut de´couvert en 2004 (contrairement a` ce que sa de´signation
laisse supposer) et 2005 par deux e´quipes diﬀe´rentes. Sa magnitude apparente (il s’agit du troisie`me
trans-Neptunien par ordre de luminosite´) et sa distance indique`rent alors qu’il s’agissait d’un objet de
taille comparable a` celle de (134340) Pluton. L’e´tude de ses courbes de lumie`re montra que sa pe´riode
de rotation est e´tonnamment courte ; ∼3.9 h pour un diame`tre d’environ 1400 km, faisant de Haumea le
corps de plus de 100 km du syste`me solaire tournant le plus rapidement sur lui-meˆme [Rabinowitz et al.,
2006]. L’amplitude et la forme de ses courbes de lumie`re montra e´galement que (136108) Haumea est un
corps tre`s allonge´, en forme de ballon de rugby, avec une variation he´misphe´rique d’albe´do [Rabinowitz
et al., 2006; Lacerda et al., 2008].
L’e´tude spectroscopique d’Haumea dans le visible et proche infrarouge [Barkume et al., 2006; Trujillo
et al., 2007; Merlin et al., 2007] montra que sa surface est majoritairement compose´e de glace d’eau,
sous forme cristalline et amorphe [dans des proportions similaires, voir Pinilla-Alonso et al., 2009]. Or, la
pre´sence de glace d’eau sous forme cristalline n’est pas attendue a` cette distance du Soleil. En eﬀet, les
rayons cosmiques et le vent solaire vont de´truire la structure cristalline de la glace et la transformer en
glace amorphe, sur une e´chelle de temps de quelques millions a` quelques centaines de millions d’anne´es
[Mastrapa and Brown, 2006] Et bien que la cristallisation de la glace d’eau soit une re´action exothermique,
elle ne´cessite une certaine e´nergie d’activation. Ainsi, le temps caracte´ristiques (tc) de cristallisation (ou`





ou` Λ = 9.5410−14 s est une constante, et −EA
k
= 5370 K est l’e´nergie d’activation de la re´action. Ces
quantite´s furent mesure´es en laboratoire par Schmitt et al. [1988] entre autres. La tempe´rature fournie par
le rayonnement solaire est d’environ 50 K a` la distance he´liocentrique de Haumea. La dure´e de la re´action
de cristallisation a` cette tempe´rature est plus longue que l’aˆge du syste`me solaire. Des tempe´ratures de
80 et 90 K induisent respectivement des temps caracte´ristiques de ∼ 108 et ∼ 105 ans respectivement.
On peut donc conclure que un apport de tempe´rature d’environ 35-40 K doit eˆtre fourni a` Haumea pour
expliquer la pre´sence de glace cristalline a` sa surface. Ceci indique donc la pre´sence d’une source d’e´nergie
permettant la conversion de la glace amorphe en cristalline.
A` partir d’observations par imagerie a` haute re´solution angulaire, Brown et al. [2005] de´couvrirent un
satellite, Hi’iaka, autour de Haumea, bientoˆt suivi d’un second, Namaka [Brown et al., 2006]. La mesure
de leur ﬂux relatif dans le proche infrarouge (1.1 et 1.6 µm) indique que le rapport de taille entre Haumea
et ses satellites et de 1 : 0.29 : 0.14 [Fraser and Brown, 2009], soit un rayon d’environ 200 et 100 km
pour Hi’ika et Namaka respectivement (les estimations de taille supposent un rayon de ∼690 km pour
Haumea et le meˆme albe´do pour les trois objets). La mesure de la diﬀe´rence de ﬂux entre 1.1 et 1.6
µm leur permit de de´tecter la pre´sence de glace d’eau sur les deux satellites [conﬁrmant le re´sultat de
Barkume et al., 2006, sur Hi’iaka], toutefois sans indication sur la structure de cette glace (cristalline
ou amorphe). Les mesures successives des positions relatives de Haumea et de ses deux satellites ont
e´galement permis a` Ragozzine and Brown [2009] de contraindre leurs orbites et de mesurer ainsi la masse
de (136108) Haumea. La densite´ de´rive´e est comprise entre 2.5 et 3.3 ×103 kg.m−3, ou` l’incertitude est
presque entie`rement due a` l’incertitude sur la de´termination de la taille d’Haumea, obtenue de manie`re
indirecte [Rabinowitz et al., 2006].
Tout d’abord cette densite´ est e´leve´e par rapport aux autres grands TNOs : ∼2.0 et ∼ 2.3×103 kg.m−3
pour (134340) Pluton et (136199) E´ris. Mais surtout, elle est re´ve´latrice de la structure diﬀe´rencie´e de
Haumea : les spectres de sa surface indiquent une composition faite de 90% de glace d’eau [Barkume
et al., 2006; Trujillo et al., 2007; Merlin et al., 2007; Pinilla-Alonso et al., 2009] dont la densite´ est proche
de 1000 kg.m−3. Alors, seule la pre´sence de mate´riaux plus denses a` l’inte´rieur d’Haumea peut expliquer
sa forte densite´. Actuellement, il est acquis que les objets au sein de ceinture de Kuiper se forment a`
partir d’un me´lange de silicates et de glaces, avec une domination des glaces. Pourquoi ce rapport serait-il
inverse´ dans le cas de Haumea ?
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Pour expliquer la formation des deux satellites, Brown et al. [2006] invoqua un impact majeur dans
l’histoire d’Haumea. Les satellites se seraient alors forme´s par accre´tion des e´jecta du crate`re de cet
impact. Ce sce´nario fournit e´galement une explication pour les autres proprie´te´s e´tranges de Haumea :
l’impact aurait arrache´ une grande partie de sa matie`re, expliquant ainsi sa forme et sa densite´ (seules
les couches externes auraient e´te´ emporte´es, laissant une majorite´ de silicates) et lui aurait transfe´re´ du
moment cine´tique, le plac¸ant ainsi dans cet e´tat de rotation tre`s rapide. Ce sce´nario devient d’autant plus
plausible quand un groupe d’objet put eˆtre relie´ dynamiquement a` (136108) Haumea, faisant de lui le
premier corps parent d’une famille dans la ceinture de Kuiper [Brown et al., 2007; Ragozzine and Brown,
2007].
Ce sce´nario permet d’expliquer toutes les proprie´te´s spe´ciﬁques a` Haumea, sauf la pre´sence de glace
d’eau sous forme cristalline a` sa surface. En eﬀet, la dispersion des objets indique que l’impact a eu lieu il
y a au moins un milliard d’anne´es, dure´e durant laquelle la glace a pu s’amorphiser. Quelle est la source
d’e´nergie permettant la cristallisation ? Y a-t-il assez d’e´le´ment radioactifs, ou bien les eﬀets de mare´es
entre Haumea et ses satellites fournissent-ils assez d’e´nergie ? D’autre part, quelle est la structure de la
glace a` la surface des satellites ?
V.1.b E´tude photome´trique de la famille de (136108) Haumea
La liste des candidats possible a` la famille de Haumea propose´e par Brown et al. [2007] et Ragozzine
and Brown [2007] e´tait base´e sur des crite`res dynamiques uniquement. Nous avons alors observe´ 22 de ces
objets (voir e´galement l’article soumis a` A&A pre´sente´ en annexe C) aﬁn d’obtenir leurs couleurs dans
le visible et le proche infrarouge et ve´riﬁer leur origine commune [Cellino et al., 2002].
Observations : nous avons observe´ 22 TNOs dans le visible (B, V, R, i) avec EFOSC2 a` La Silla et
dans le proche infrarouge (J, CH4) avec High Acuity Wide ﬁeld K-band Imager (Hawk-I) au VLT entre
Juin 2008 et Janvier 2009 (Tables V.1 et V.2). L’ensemble des couleurs nous permet d’identiﬁer les objets
similaires a` Haumea, et la diﬀe´rence J-CH4 la pre´sence de glace d’eau (voir la description de Hawk-I au
chapitre II.3). Je pre´sente ces observations compare´es au spectre de Haumea [provenant de Merlin et al.,
2007] dans la Fig. V.1.
Identification : la simple comparaison des couleurs de ces objets avec le spectre de Haumea pre´sente´e
dans la Fig. V.1 permet d’identiﬁer les corps rattache´s a` Haumea et les intrus. En eﬀet, comme souligne´
par Cellino et al. [2002], l’identiﬁcation de familles ne peut s’appuyer sur les seuls liens dynamiques et
doit eˆtre ve´riﬁe´e par photome´trie ou spectroscopie, tous les membres de la famille posse´dant un spectre
globalement similaire.
La de´termination de l’existence re´elle de cette famille est ici facilite´e par le relative faible importance
et la distribution ale´atoire des TNOs couvert de glace au sein de la ceinture de Kuiper. En eﬀet, les
objets pre´sentant la signature de la glace d’eau (dans le proche infrarouge) posse`dent tous un spectre
visible plat, sans pente ni absorption [et appartiennent donc a` la classe BB, voir Fulchignoni et al., 2008].
Or, cette classe repre´sente au maximum 20% des TNOs observe´s. Ensuite, analysant la distribution des
corps glace´s, Barucci et al. [2008a] ne trouve`rent aucune tendance pour leur re´partition dans la ceinture
de Kuiper (ni avec leurs proprie´te´s physiques comme le diame`tre...). Alors, la concentration autour de
Haumea d’objets pre´sentant de la glace d’eau (dans une proportion supe´rieure aux ≈20% communs a`
l’ensemble de la ceinture de Kuiper) conﬁrme l’existance de la famille, et nous fourni un moyen simple
d’identiﬁer ses membres des intrus.
Nous avons alors conﬁrme´ l’appartenance a` la famille de Haumea pour 7 TNOs pour lesquels des
mesures de couleurs ou de spectres avaient e´te´ re´alise´es [e.g. Barkume et al., 2008], ainsi que pour 2
nouveaux objets. Nous avons e´galement repe´re´ 13 intrus dont les couleurs indiquent clairement qu’ils ne
sont pas originaires de Haumea. Je re´sume toutes ces informations dans la Table V.3.
A` partir de l’e´tude statistique de la pe´riode de rotation des individus d’une population, il est possible
de contraindre leur densite´ sous certaines hypothe`ses sur leur forme [e.g. Jewitt, 2008]. Notre programme
d’observations comportait l’obtention de courbes de lumie`re aﬁn de contraindre la densite´ des membres
de la famille de Haumea et ainsi ve´riﬁer le sce´nario propose´ par Brown et al. [2006] selon lequel ils seraient
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Objet ∆ r α E´poques
(#) (De´signation) (AU) (AU) (◦) (#)
3 – 5 Juin 2008, EFOSC2
206249 1998 HL151 38.9 38.2 1.0 2×BV Ri
213138 1999 OH4 39.1 39.6 1.3 BV Ri
213140 1999 OK4 46.4 45.8 1.1 BV Ri
86047 1999 OY3 40.1 39.7 1.3 11×R
130391 2000 JG81 34.8 33.8 0.5 BV Ri
225841 2001 FU172 31.8 30.9 1.0 BV Ri
242457 2002 GH32 43.1 42.2 0.7 3×BV i, 18×R
136108 Haumea 51.1 50.6 1.0 BV Ri
263969 2003 HA57 32.7 32.0 1.3 BV Ri
263966 2003 HX56 46.5 45.9 1.0 2×BV Ri
288553 2004 PT107 38.3 37.9 1.4 4×BV i, 24×R
308952 2005 GE187 30.8 29.9 0.9 3×BV i, 33×R
30 Aouˆt – 1 Septembre 2008, EFOSC2
204975 1996 RQ20 39.6 39.0 1.1 4×R
213138 1999 OH4 39.1 38.2 0.6 2×BV Ri
86177 1999 RY215 35.8 34.8 0.2 21×R
224522 2001 QC298 40.6 39.6 0.3 17×R
265974 2003 QX91 33.6 32.6 0.5 4×R
270380 2003 SQ317 39.3 38.3 0.6 15×R
120347 2004 SB60 44.0 43.1 0.6 16×R
308952 2005 GE187 30.8 31.1 1.7 17×R
202421 2005 UQ513 48.8 48.1 0.8 10×R
9 Septembre 2008, Hawk-I
86047 1999 OY3 40.2 39.4 0.8 J, CH4
86177 1999 RY215 35.8 34.8 0.3 J, CH4
224522 2001 QC298 40.6 39.6 0.2 J, CH4
55636 2002 TX300 41.4 40.6 0.8 J, CH4
120178 2003 OP32 41.4 40.6 0.6 J, CH4
270380 2003 SQ317 39.3 38.3 0.4 J, CH4
136199 Eris 96.7 95.9 0.4 J, CH4
273281 2003 UZ117 39.4 38.9 1.3 J, CH4
288553 2004 PT107 38.3 37.4 0.7 J, CH4
308952 2005 GE187 30.8 31.3 1.6 J, CH4
202421 2005 UQ513 48.8 48.0 0.7 J, CH4
29 –31 De´cembre 2008, EFOSC2
20161 1996 TR66 40.3 40.0 1.4 2×BV Ri
181855 1998 WT31 38.0 37.3 1.0 2×BV i, 10×R
207882 1999 CD158 47.6 46.5 0.6 BV i, 24×R
212779 2000 CG105 46.8 46.1 0.8 2×BV i, 22×R
271910 2003 TH58 36.0 35.1 0.5 2×BV i, 23×R
303586 2005 CB79 40.1 39.3 0.9 BV i, 2×R
4 Janvier 2009, Hawk-I
55565 2002 AW197 46.6 45.8 0.7 J, CH4
136108 Haumea 51.1 51.1 1.1 J, CH4
271910 2003 TH58 36.0 35.1 0.7 J, CH4
303586 2005 CB79 40.0 39.2 0.8 J, CH4
Tab. V.1: Distances he´liocentrique (∆) et ge´ocentrique (r), angle de phase (α) et nombre d’e´poques observe´es
pour chaque date pour l’ensemble des objets pre´sente´s ici.
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Filtre Instrument λc ∆λ
(µm) (µm)
B EFOSC2 0.440 0.094
V EFOSC2 0.548 0.113
R EFOSC2 0.643 0.165
i EFOSC2 0.793 0.126
J Hawk-I 1.258 0.154
CH4 Hawk-I 1.575 0.112
Tab. V.2: Longueur d’onde centrale (λc) et bande passante (∆λ) pour chaque filtre utilise´ dans cette e´tude.
(glace d’eau pure). Malheureusement, les conditions me´te´orologiques nous ont interdit d’observer durant
7 des 14.5 nuits a` notre disposition et seuls 7 objets ont pu eˆtre suivis aﬁn d’obtenir leur courbes de
lumie`re. De ces objets, seuls deux sont des membres conﬁrme´s de la famille de Haumea (1999 OY3 et
2003 SQ317), les cinq autres e´tant des intrus. Nous n’avons donc pas pu e´tudier contraindre la densite´
des e´jecta de Haumea.
Fig. V.1: Couleurs visible et proche infrarouge des membres suppose´s de la famille de (136108) Haumea, compare´es
au spectre de Haumea [provenant de Pinilla-Alonso et al., 2009]. L’inspection des couleurs des objets permet
d’identifier aise´ment les objets relie´s a` Haumea (de couleurs similaires a` celui-ci) des intrus (dont le spectre visible
est rouge en majorite´).
Conclusions : les mesures pre´sente´es ici montrent qu’environ la moitie´ des objets re´pertorie´s par
Ragozzine and Brown [2007] peuvent eﬀectivement eˆtre relie´s a` (136108) Haumea. L’existence de cette
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Objet pente (J-CH4) membre ?
(#) (De´signation) (%/100 nm)
24835 1995 SM55
† 0.12 – O
204975 1996 RQ20 2.76 – N
19308 1996 TO66
† 0.24 – O
20161 1996 TR66 ?
1997 RX9 ?
211180 1998 HL151 0.36 – O ?
181855 1998 WT31 1.71 – ?
207882 1999 CD158 1.74 – ?
40314 1999 KR16 4.12 – N
208271 1999 OH4 0.57 – ?
1999 OK4 ?
86047 1999 OY3
† -0.07 −0.26± 0.36 O
86177 1999 RY215 0.55 0.52± 0.22 N
212779 2000 CG105 -0.63 – O ?
130391 2000 JG81 ?
2001 FU172 – ?
224522 2001 QC298 -7.30 0.52± 0.14 N
55565 2002 AW197 2.29 0.39± 0.08 N
242457 2002 GH32 -8.91 – ?
55636 2002 TX300
† 0.36 −0.47± 0.13 O
136108 Haumea† -0.01 −0.60± 0.11 O
263969 2003 HA57 ?
263966 2003 HX56 1.73 – ?
120178 2003 OP32
† -1.27 −0.51± 0.08 O
265974 2003 QX91 -5.89 – ?
270380 2003 SQ317 0.00 −0.45± 0.20 O
271910 2003 TH58 0.46 1.29± 0.20 N
273281 2003 UZ117
† 0.00 −0.62± 0.12 O
288553 2004 PT107 -0.32 0.54± 0.22 N
120347 2004 SB60 1.07 – ?
303586 2005 CB79 0.34 −0.50± 0.17 O
136472 Makemake -1.75 – ?
308952 2005 GE187 -1.46 0.65± 0.14 N
145453 2005 RR43
† O
202421 2005 UQ513 -2.40 0.30± 0.12 N
136199 Eris 0.60 0.25± 0.11 –
Tab. V.3: Pente visible et diffe´rence de couleur J-CH4 pour l’ensemble des membres suppose´s de la famille de
(136108) Haumea, ainsi que (136199) Eris. La dernie`re colonne statue sur l’appartenance confirme´e (O) ou non
(N) a` la famille. Les objets pour lesquels aucune observation n’est disponible ou ne permet de conclure sont note´s
par “ ?”.
† Liste´s comme membres par Ragozzine and Brown [2007].
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portance de l’e´tude des familles est conside´rable ; c’est a` partir de l’e´tude des familles que les liens
me´te´orites-aste´ro¨ıdes commencent a` eˆtre compris [e.g. Binzel and Xu, 1993] ainsi que les processus non
gravitationnels [e.g. Slivan et al., 2003; Vernazza et al., 2009]. La de´couverte d’une famille dans la ceinture
de Kuiper oﬀre la possibilite´ de mieux comprendre les processus s’y de´roulant, en particulier la dynamique
[Levison et al., 2008]
V.1.c Spectro-imagerie du syste`me triple (136108) Haumea
Comme pre´cise´ dans les chapitres IV.1.d et IV.3, la technique de spectro-imagerie permet de combiner
les avantages de l’imagerie, en fournissant des informations localise´es spatialement, et de la spectroscopie,
avec une re´solution spectrale permettant l’analyse de la composition. C’est donc le moyen ade´quat pour
e´tudier la glace a` la surface de Haumea et de ses satellites, ainsi que la dynamique du syste`me.
Observations : nous avons observe´ (136108) Haumea le 15 Mars 2007 lors de la ve´riﬁcation scientiﬁque
du mode d’OA assiste´ par LGS de l’instrument SINFONI au VLT. La boucle OA e´tait ferme´e sur l’e´toile
artiﬁcielle et Haumea fut lui-meˆme utilise´ comme TTS (voir chapitre II.2) aﬁn de fournir une correction
OA optimale. Les conditions atmosphe´riques e´taient extreˆmement bonnes avec un seeing de 0.5-0.6′′. Le
re´seau H+K fut utilise´ aﬁn de couvrir les bandes atmosphe´riques H et K, couvrant le domaine 1.5-2.4
µm, simultane´ment. L’e´chelle des pixels fut choisie a` 100 mas/pixel comme compromis entre la re´solution
spatiale et la quantite´ de ﬂux rec¸u par pixel (aﬁn d’optimiser le rapport signal a` bruit des spectres).
L’e´toile HD 142093 (Mv ∼ 7.4, G2V) fut observe´e juste apre`s Haumea (mais en mode NGS) a` une masse
d’air similaire aﬁn de corriger le spectre d’Haumea des contributions solaire et tellurique.
Les observations furent re´duites en utilisant la version 1.9.3 du paquet de re´duction de donne´es fourni
par l’ESO. La carte des mauvais pixels, de courant sombre et de champs plat ainsi que la calibration en
longueur d’onde furent obtenues par la proce´dure standard de l’ESO. A` chaque observation de Haumea
et de l’e´toile de re´fe´rence fut alors soustrait une image du ciel, obtenue proche en temps et distance sur
le ciel, et les eﬀets de champs plat et mauvais pixels furent corrige´. La qualite´ de la soustraction du fond
du ciel fut ame´liore´e en utilisant la correction des re´sidus du ciel du paquet de re´duction ainsi qu’en
soustrayant le niveau me´dian de l’image a` chaque longueur d’onde dans les cubes. La Fig. V.2 pre´sente
ces observations compare´es aux re´sultats obtenus sans correction par OA.
Fig. V.2: Observation de (136108) Haumea avec SINFONI au VLT sans OA (a` gauche) et avec OA assiste´e par
LGS (a` droite). Seule l’OA permet de distinguer Haumea de ses satellites Hi’iaka et Namaka (visibles dans la
partie de droite).
Structure de la glace d’eau : nous avons mode´lise´ les spectres de Haumea et de son principal satellite
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grains et les abondances relatives des diﬀe´rents compose´s (voir Table V.4 pour les re´sultats des mode`les).
La pre´sence de glace d’eau a` la surface de Haumea et de Hi’iaka de´couverte par Barkume et al. [2006] et
Fraser and Brown [2009] est conﬁrme´e (Fig. V.3). Les donne´es nous permettent meˆme d’aller plus loin et
de caracte´riser la structure de la glace a` la surface de Hi’iaka. Tout comme Haumea, Hi’iaka est recouvert
(ou entie`rement compose´) de glace d’eau a` 99%. Cette glace est majoritairement sous forme cristalline
(comme l’indique la forte signature a` 1.65 µm dans les spectres, voir Fig V.3). Ne´anmoins, si environ
20% de glace amorphe est ne´cessaire pour reproduire le spectre de Haumea, le spectre d’Hi’iaka peut
s’expliquer par la seule pre´sence de glace cristalline [en accord avec les re´cents re´sultats de Pinilla-Alonso
et al., 2009, sur Haumea].
Au vu de la dure´e de vie de la glace cristalline avant amorphisation sous l’eﬀet des particules charge´es
du vent solaire, il apparaˆıt que la surface de Haumea et de Hi’iaka (et probablement Namaka) sont re´centes
ou rafraˆıchies. Nous savons par simulation dynamique que l’impact qui cre´a la famille de Haumea et les
satellites eux-meˆmes s’est produit il y a trop longtemps (∼1 milliard d’anne´es) pour en eˆtre responsable.
Le cryo-volcanisme est une autre possibilite´ : l’ammoniac descend la tempe´rature du point triple de l’eau
et favorise ainsi la pre´sence de geysers ou volcanisme dans les milieux froids. Ne´anmoins, l’absence de
signature d’ammoniac (autour de 2.2-2.3 µm) dans les spectres d’Haumea et d’Hi’iaka limite la pre´sence
de ce compose´ carbone´ a` quelques pour-cent [≤5%, voir Pinilla-Alonso et al., 2009].
Fig. V.3: Spectres observe´s (lignes bruite´es) et synthe´tiques (ligne noire lisse) d’Haumea (a` gauche) et de son
satellite principal Hi’iaka (a` droite) extrait des observations SINFONI (Fig. V.2). Les bandes de la glace d’eau
sont visibles autour de 1.5 et 2.0 µm. La signature de la structure cristalline de la glace d’eau est e´galement visible
a` 1.65 µm sur les deux spectres.
Compose´ Taille de grain Abondance
(µm) (%)
Haumea glace cristalline 30 78
glace amorphe 40 21
carbone amorphe 10 1
Hi’iaka glace cristalline 55 99
carbone amorphe 10 1
Tab. V.4: Compose´s utilise´s pour mode´liser les spectres de Haumea et Hi’iaka (Fig. V.3), ainsi que les tailles de
grain et abondances utilise´es pour produire les spectres synthe´tiques pre´sente´s dans la Fig. V.3. L’utilisation du
carbone amorphe est ne´cessaire pour ajuster l’albe´do du spectre synthe´tique a` celui de pV = 0.59), de´termine´ par
Stansberry et al. [2008].
Orbite des satellites de Haumea : j’ai utilise´ les capacite´s d’imagerie a` haute re´solution angulaire
de SINFONI aﬁn d’extraire les positions relatives d’Haumea et de ses deux satellites. Au moment de
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Fig. V.4: Pre´diction des e´quinoxes des satellites de Haumea. Les ordonne´es repre´sentent la latitude (β) du point
sub-terrestre (SEP) de l’orbite des satellites ; ainsi, une valeur de 0 indique que Haumea, le satellite et la Terre
sont aligne´s : il y a e´clipse. Les satellites Hi’iaka et Namaka sont repre´sente´s par les marques bleues et noires
respectivement. Les cartouches du haut repre´sentent la valeur de la latitude du SEP sur une demi-orbite de
Haumea autour du Soleil (∼150 ans) et ceux du bas la pe´riode contemporaine (2000-2015). Les traits pointille´s
verticaux indiquent les dates de de´couvertes de satellites. A` gauche : pre´diction des e´clipses pour une solution
obtenue a` partir de la mesure astrome´trique de cette e´tude et de celles de Brown et al. [2005, 2006]. A` droite :
meˆme chose a` partir des solutions orbitales de [Ragozzine and Brown, 2009]. Dans les deux cas des e´ve`nements
mutuels ont lieu actuellement et jusqu’en 2010 environ.
ces observations, seuls quelques points astrome´triques e´taient disponibles pour ce syste`me [Brown et al.,
2005, 2006] et un releve´ supple´mentaire en 2007 permettait de contraindre fortement les orbites. J’ai
alors trouve´ que le satellite le plus brillant (S1 : Hi’iaka) se trouvait a` (−0.′′277±.01 E, −1.′′318±.01 N)
et le satellite le plus faible (S2 : Namaka) e´tait a` (+0.′′026±.02 E, −0.′′528±.03 N) de 136108 Haumea.
L’incertitude le´ge`rement supe´rieure dans la direction nord-sud e´tant occasionne´e par la taille rectangulaire
des spaxels de SINFONI.
En utilisant la me´thode de Hestroﬀer et al. [2005] pour de´river les orbites des deux satellites, nous
avons alors pu comple`tement contraindre l’orbite de Hi’iaka. Diverses solutions e´tant ne´anmoins possibles
pour l’orbite de Namaka, incluant des orbites circulaires ou tre`s excentriques, progrades ou re´trogrades...
Certaines de ces orbites indiquaient l’existence d’e´clipses mutuelles entre Haumea et Namaka sur la pe´riode
2008-2010 (Fig. V.4, a` gauche). L’observation par courbes de lumie`re de tels e´ve`nements permettant de
contraindre les tailles relatives des objets [Descamps et al., 2008] ; leur observation est de la plus haute
importance (surtout dans la cas des TNOs ou` de tels e´ve`nements n’arrivent que tous les 150 ans environ).
Nous avons alors obtenu du temps d’observation en Juin et Juillet 2008 avec NACO au VLT pour
mieux contraindre l’orbite de Namaka et les dates d’e´clipses. Malheureusement, le module laser d’UT4
ne fonctionna pas durant la pe´riode de visibilite´ d’Haumea et aucune observation ne put eˆtre re´alise´e.
D’autre part, M. Brown et ses colle`gues ont pu observer Haumea et ses satellites a` diverses reprises durant
cette pe´riode et l’orbite des satellites et maintenant comple`tement contrainte [voir la Table 2 de Ragozzine
and Brown, 2009]. Fabrycky et al. [2008] pre´dirent les dates de ces e´ve`nements (Fig. V.4, a` droite) aﬁn
qu’ils puissent eˆtre couverts par la communaute´.
Origine de la structure cristalline : ainsi que pre´sente´ ci-dessus, la glace d’eau a` la surface de
Haumea, observe´e dans une structure cristalline. est attendue sous forme amorphe. Je discute ici des
diverses sources d’e´nergie possiblement responsable de la cristallisation de la glace en surface d’Haumea.
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peuvent encore produire de la chaleur par e´mission radioactive de nos jours. L’e´nergie de´gage´e de´pend
principalement de la masse de silicates (environ 4.5×10−12 W.kg−1 de roche). Alors, en supposant qu’en-
viron la moitie´ de Haumea est faite de silicates, l’e´nergie disponible est de l’ordre de 9×109 W. L’e´nergie
disponible pour les satellites doit eˆtre moindre puisque la fraction de silicate en leur sein est plus faible
(forme´s a` partir de la glace externe de Haumea). Ainsi, une fraction de 10% de silicate entraˆıne une
e´nergie par radiation d’environ 106 W pour Hi’iaka. D’autre part, les mare´es produites par les satellites
sur Haumea induisent une e´nergie maximale d’environ 5×109 W dans le cas d’une rotation non synchrone
[voir la partie 11 de Ferraz-Mello et al., 2008]. Re´ciproquement, les mare´es produites par Haumea sur
Hi’iaka produisent une e´nergie d’environ 107 W dans celui-ci, un ordre de grandeur plus important que
celle produite par des e´le´ments radioactifs.
En conside´rant que l’e´nergie de mare´e se dissipe dans la glace uniquement (la glace d’eau est plus
facilement de´formable que la roche), et la capacite´ thermique massique de la glace (cp ∼ 2000 J.K−1.kg−1),
on obtient un re´chauﬀement d’environ 10−15 K.s−1 pour Haumea, et 10−16 K.s−1 pour Hi’iaka. Alors, il
faudrait de l’ordre de 107 ans a` Haumea et 108 ans a` Hi’iaka pour se re´chauﬀer de 50 K. Ces valeurs sont
des limites supe´rieures puisqu’ici je ne conside`re pas l’apport en e´nergie du aux e´le´ments radioactifs (leur
adjonction diminue ces temps de moitie´ environ). Alors, les eﬀets de mare´e peuvent expliquer la pre´sence
de glace cristalline a` la surface de Haumea, mais ceci devient plus litigieux pour Hi’iaka (tout en restant
possible).
Ces calculs se basent sur de nombreuses hypothe`ses quant a` la rotation des satellites de Haumea,
et la forme de celui-ci. Alors, une e´tude de la forme et du spin de Haumea, ainsi que du spin de ses
satellites (en particulier pour savoir si ceux-ci sont en rotation synchrone) est maintenant requise pour
mieux e´valuer l’e´nergie apporte´e par les mare´es. De telles e´tudes seront possibles avec les futurs grands
te´lescopes au sol, ou avec le de´veloppement de l’OA dans le visible. La pre´sente e´tude permet ne´anmoins
de montrer que les mare´es peuvent fournir l’e´nergie ne´cessaire a` la cristallisation de la glace est doivent
eˆtre conside´re´es.
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V.2 Composition des aste´ro¨ıdes dans le moyen infrarouge
V.2.a Pourquoi e´tendre la gamme de longueur d’onde ?
Le meilleur moyen de de´terminer la composition des aste´ro¨ıdes est d’e´tudier leur spectre en re´ﬂectance.
Comme pre´sente´ au chapitre II.1.a, les bandes d’absorption caracte´ristiques des transitions e´lectroniques
et des vibrations des mole´cules se situent dans les domaines de longueurs d’onde du visible (0.4-0.8 µm)
et du proche infrarouge (0.8-5 µm). L’e´tude de ces signatures spectrales permet d’identiﬁer les mate´riaux
pre´sents a` la surface d’un corps et donc de connaˆıtre sa composition. Cette analyse peut se faire en com-
parant le spectre des aste´ro¨ıdes avec ceux de me´te´orites mesure´s en laboratoire, approche qui a conduit
a` l’association des HED avec (4) Vesta et qui a souleve´ le proble`me du space weathering pour expliquer
le lien entre les me´te´orites OCs et les aste´ro¨ıdes de type S. Un autre moyen est de mode´liser le spectre
d’un corps a` partir de divers constituants dont les spectres ont e´te´ obtenus se´pare´ment en laboratoire et
dont le spectre du me´lange provient d’un mode`le optique [e.g. Hapke, 1993].
Ces me´thodes ont permis d’analyser et de quantiﬁer la composition des aste´ro¨ıdes du complexe S (S,
Q, R, A...) riches en olivines et en pyroxe`nes. En revanche, la composition des aste´ro¨ıdes du complexe
C nous e´chappe toujours. Ceci est duˆ a` l’absence de bandes d’absorption dans les domaines visible et
proche infrarouge pour ces types d’aste´ro¨ıdes. Si quelques signatures typiques de la glace d’eau et des
carbonates (compose´ chimique comprenant un ion carbonate : CO2−3 ) ont e´te´ de´couvertes dans la gamme
3-5 µm par Rivkin et al. [2002] et Rivkin et al. [2006], ces compose´s ne peuvent expliquer a` eux seuls
la composition comple`te des aste´ro¨ıdes lorsqu’ils sont pre´sents (abondances infe´rieures a` 10%). Comme
les silicates pre´sentent e´galement des structures spectrales caracte´ristiques (bandes d’e´missions) dans le
moyen infrarouge (5-30 µm), l’infrarouge moyen (thermique) des aste´ro¨ıdes repre´sente une gamme de
longueur d’onde accessible depuis le sol nous permettant d’e´tudier la composition des aste´ro¨ıdes [comme
les succe`s dans le cas de Mars le laissent supposer. Voir Milam et al., 2001, par exemple].
Ne´anmoins, les premie`res e´tudes re´alise´es sur des aste´ro¨ıdes [e.g. Dotto et al., 2000; Lim et al., 2005;
Emery et al., 2006; Barucci et al., 2008b] ne sont pas parvenues a` identiﬁer clairement la mine´ralogie
des objets e´tudie´s en raison de la diﬃculte´ a` reconnaˆıtre et caracte´riser une bande lorsque celle-ci est
pre´sente. Diﬃculte´ favorise´e par la faible amplitude des structures dans le moyen infrarouge (de quelques
pour-cent) reque´rant un rapport signal a` bruit tre`s e´leve´. L’e´tude a` laquelle j’ai participe´ avait pour but
de de´terminer si la spectroscopie dans le moyen infrarouge peut fournir un moyen d’analyse performant
de la composition des aste´ro¨ıdes. Je pre´sente l’article soumis a` Icarus dans l’annexe C.
V.2.b Les aste´ro¨ıdes de type S comme e´talon
Nous avons utilise´ les aste´ro¨ıdes de type S aﬁn de tester la pertinence des informations mine´ralogiques
de´rive´es par analyse du spectre moyen infrarouge d’aste´ro¨ıdes. L’abondance relative des compose´s prin-
cipaux (olivine et pyroxe`ne) de ces aste´ro¨ıdes peut eˆtre de´termine´e a` quelques pour-cent pre`s [Vernazza
et al., 2008; Binzel et al., 2009] a` partir de leur spectre visible et proche infrarouge (Fig. V.5). La comparai-
son des informations apporte´es par les diﬀe´rents domaines (visible/proche infrarouge et moyen infrarouge)
nous permettra de statuer sur l’apport du moyen infrarouge en terme d’e´tude mine´ralogique.
Nous avons observe´ les aste´ro¨ıdes (7) Iris, (11) Parthenope et (43) Adriane avec MIRSI a` l’IRTF en
Mars et Juillet 2008 entre 8 et 13 µm (Fig. V.6, a` droite). Nous avons suivi les proce´dures standards
d’observation et de re´duction de donne´es dans l’infrarouge moyen [une description pe´dagogique peut eˆtre
trouve´e dans Lim et al., 2005]. Nous avons e´galement utilise´ des donne´es re´duites (Fig. V.6, a` droite)
provenant des archives publiques du te´lescope spatial Spitzer obtenues avec l’instrument IRS dans la
meˆme gamme de longueur d’onde (voir le chapitre II.3 pour une description des instruments).
On peut tout d’abord remarquer que bien que les aste´ro¨ıdes pre´sente´s ici aient un spectre similaire
dans le visible et le proche infrarouge (Fig. V.5), leurs spectres dans l’infrarouge moyen pre´sentent des
diﬀe´rences (Fig. V.6). La composition de ces aste´ro¨ıdes e´tant similaire a` quelques pour-cent pre`s, les
diﬀe´rences observe´es dans l’infrarouge moyen indiquent que ce domaine de longueur est inﬂuence´ par
d’autres facteurs que la seule composition. Ainsi, Hunt and Logan [1972] ont montre´ que la taille des
grains inﬂuence fortement la forme et le contraste des structures spectrales dans l’infrarouge moyen.
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Fig. V.5: Spectres visible et proche infrarouge pour les aste´ro¨ıdes de type S utilise´s comme objets tests dans cette
e´tude. On peut voir ici l’uniformite´ des spectres indiquant une composition similaire (a` quelques pour-cent pre`s :
le rapport olivine sur olivine + pyroxene est compris entre 75 et 80% pour tous ces objets).
Finalement, Kirkland et al. [2001] relie`rent la diminution du contraste des spectres a` la porosite´ des agre´-
gats/mate´riaux. Le fait que les spectres pre´sente´s en Fig. V.6 soient faiblement contraste´s montrent que
les aste´ro¨ıdes observe´s posse`dent un re´golite poreux compose´ de petits grains. De fait, les e´tudes re´alise´es
sur les aste´ro¨ıdes au cours des dernie`res de´cennies ont toutes rapporte´ une amplitude maximale de 10%
pour les variations spectrales, 15% dans le cas de (21) Lutetia, lorsque celles-ci sont de´tecte´es [Gillett
and Merrill, 1975; Feierberg et al., 1983; Green et al., 1985; Cohen et al., 1998; Dotto et al., 2000; Lim
et al., 2005; Emery et al., 2006; Barucci et al., 2008b], indiquant que les aste´ro¨ıdes sont majoritairement
recouverts d’un re´golite ﬁn et/ou poreux.
Le but e´tant de de´terminer si l’infrarouge moyen peut fournir des informations mine´ralogiques, nous
avons utilise´ le mode`le d’analyse spectrale de Ramsey and Christensen [1998]. Ce mode`le utilise une
combinaison line´aire de spectres obtenus en laboratoire pour repre´senter les spectres observe´s. La validite´
de ce mode`le fut montre´e pour les tailles importantes de particules (diame`tre supe´rieur a` 50 µm) pour
lesquelles la composition peut eˆtre de´termine´e jusqu’a` une pre´cision de l’ordre de quelques pour-cent
[Ramsey and Christensen, 1998; Hamilton and Christensen, 2000]. En revanche, dans le cas des petites
tailles de grains qui nous inte´resse ici, l’eﬀet de la taille des grains devient importante [changeant radi-
calement la forme des spectres, voir la Fig. 5 dans Hunt and Logan, 1972] et l’utilisation de ce mode`le
devient plus ardue.
Nous avons utilise´ la librairie spectrale Aster et la base de donne´es en e´missivite´ de Berlin [Maturilli
et al., 2008] pour obtenir les spectres d’e´chantillons de re´fe´rence. La liste des e´chantillons se trouve dans
le manuscrit de l’annexe C et permet de remonter a` la taille de grain des e´chantillons utilise´s. Nous avons
utilise´ les spectres
• d’olivine et de pyroxe`ne : les composants majoritaires (∼90%) des aste´ro¨ıdes de types S
• des me´te´orites OCs, dont les aste´ro¨ıdes de types S sont les corps parents
• des me´te´orites CCs, qui n’ont aucun rapport avec les aste´ro¨ıdes de types S, aﬁn de tester la capacite´
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Fig. V.6: Spectres en e´mission des aste´ro¨ıdes de type S utilise´s dans cette e´tude. La partie de gauche pre´sente les
trois aste´ro¨ıdes observe´s avec MIRSI a` l’IRTF et celle de droite ceux provenant des archives de Spitzer, observe´s
avec IRS. Un point important est a` remarquer : bien que ces aste´ro¨ıdes aient tous la meˆme composition (a` quelques
pour-cent) ainsi que de´termine´ dans le visible et proche infrarouge, leurs spectres dans l’infrarouge moyen sont
sensiblement diffe´rents.
de discrimination de l’infrarouge moyen
La Fig. V.7 pre´sente ces analyses pour cinq aste´ro¨ıdes observe´s avec Spitzer et la Fig. V.8 pour les trois
aste´ro¨ıdes observe´s a` l’IRTF. Tout d’abord, comme on pouvait s’y attendre, le mode`le choisi toujours
les e´chantillons dont les grains sont de petites taille (≤70 µm) au de´triment des grandes tailles de grain,
aux variations spectrales plus marque´es. Ensuite, le me´lange d’olivine et pyroxe`ne fourni en ge´ne´ral la
meilleure repre´sentation des spectres des aste´ro¨ıdes comme il se doit. Faˆcheusement, les concentrations
relatives des deux mine´raux sont inverse´es par rapport a` celles de´termine´es dans le proche infrarouge. La
de´termination des abondances est alors biaise´e d’environ 40% ! Ensuite, si les me´te´orites OCs sont celles
dont la composition est la plus proche des aste´ro¨ıdes, leur ajustement aux spectres n’est gue`re meilleur
que celui fourni par les CCs (voir les valeurs de χ2 dans les Figs. V.7 et V.8).
V.2.c Discussion
L’e´tude des aste´ro¨ıdes de type S montre qu’il est diﬃcile, voire impossible d’associer un aste´ro¨ıde
(ou une classe taxonomique) avec un type de me´te´orites donne´ a` partir de leur spectre dans l’infrarouge
moyen uniquement. D’autre part, dans le cas d’e´cole ou` les compose´s sont connus, la de´termination des
abondances se re´ve`le bien moins pre´cise que celle fournie par l’analyse des spectres visible et proche in-
frarouge (biais de 30-40%). Ceci montre que les de´terminations mine´ralogiques re´alise´es dans l’infrarouge
moyen uniquement sur des corps dont la surface est recouverte de poussie`re ﬁne doivent obligatoirement
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Fig. V.7: Analyse mine´ralogique de cinq aste´ro¨ıdes observe´s par IRS a` bord de Spitzer. La colonne de gauche
pre´sente l’ajustement des spectres des aste´ro¨ıdes par un me´lange de me´te´orites OC ou CC (spectres provenant de
Aster), et celle de droite l’ajustement des spectres par un me´lange d’olivine et de pyroxe`ne (spectres de Aster et
de la base de donne´es en e´missivite´ de Berlin [Maturilli et al., 2008]). Le χ2 ainsi que les abondances relatives des
compose´s individuels sont rapporte´s pour chaque me´lange.
et al. [2009] montre`rent ainsi que des compositions comple`tement diﬀe´rentes (riches ou pauvres en pyrox-
e`nes, en olivine...) expliquent de manie`re tout aussi acceptable les spectres de Mercure dans l’infrarouge
moyen, sans que ces compositions soient compatibles avec les spectres observe´s dans le proche infrarouge
[Vernazza et al., 2010].
On pourrait arguer ici que le mode`le de me´lange line´aire [Ramsey and Christensen, 1998] est trop
simpliste et qu’un mode`le plus e´volue´ prenant en compte les eﬀets de la diﬀraction se produisant au niveau
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Fig. V.8: Figure similaire a` la Fig. V.7 pour les trois aste´ro¨ıdes observe´s avec MIRSI a` l’IRTF. Les spectres sont
ici bien plus bruite´s car ils sont affecte´s par l’absorption tellurique d’une part, et la bande du SiO des e´toiles
de re´fe´rence utilise´es pour calibrer les donne´es. A` ce sujet, voir les travaux de Cohen et collaborateurs dans les
anne´es 1990 sur dix articles dans le but de calibrer les e´toiles standards de l’infrarouge moyen [dont Cohen et al.,
1992; Cohen and Davies, 1995; Cohen et al., 1998].
des particules pourrait permettre l’identiﬁcation de mine´raux dans cette gamme de longueur d’onde. Les
e´tudes de laboratoire laissent cependant a` penser que ce ne sera pas le cas : Mustard and Hays [1997]
compare`rent divers spectres d’olivine provenant de trois laboratoires diﬀe´rents (voir leur Fig. 6). On peut
alors remarquer que ces spectres ne sont pas tous similaires suivant leur provenance. Leurs diﬀe´rences
viennent alors de la me´thode utilise´e pour pre´parer les e´chantillons et donc de leurs proprie´te´s (distri-
bution de la taille de grain, porosite´ de la poudre...). Ceci renforce l’ide´e selon laquelle les spectres dans
l’infrarouge moyen sont plus sensibles aux proprie´te´s des mate´riaux qu’a` leur composition (dans le cas
des petites tailles de grain).
Aﬁn de pouvoir comparer les spectres d’aste´ro¨ıdes a` des e´le´ments observe´s en laboratoire, il faudrait
disposer d’une quantite´ e´norme de spectres d’e´chantillons, pre´pare´s avec le plus grand soin : avec des
tailles de grain de 5 µm en 5 µm (de 0 a` 60 µm environ), dans des e´tats de porosite´ et d’empilement
divers (tasse´, poreux, en couches...). Cette condition re´alise´e, il devrait eˆtre possible d’interpre´ter con-
venablement les spectres obtenus dans l’infrarouge moyen, tant en terme de proprie´te´s du re´golite qu’en
terme de composition.
V.2.d Conclusion
Cette e´tude montre que la spectroscopie de la surface des petits corps dans l’infrarouge moyen unique-
ment (8-13 µm) analyse´e au moyen du mode`le d’analyse spectrale de Ramsey and Christensen [1998] peut
diﬃcilement eˆtre envisage´e comme solution pour de´terminer leur composition a` l’heure actuelle. En eﬀet,
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Mustard and Hays, 1997] a` partir de donne´es observationnelles d’aste´ro¨ıdes obtenues avec les instruments
les plus performants a` l’heure actuelle et avec un rapport signal a` bruit jamais pre´sente´ jusqu’a` pre´sent.
Tous ces travaux montrent que cette gamme de longueur d’onde est fortement inﬂuence´e par les pro-
prie´te´s des mate´riaux (taille de grain, porosite´), et dans une moindre mesure par leur composition. Ainsi,
cette gamme se re´ve`le eˆtre un outil utile de comparaison des proprie´te´s du re´golite d’aste´ro¨ıdes de meˆme
composition : des spectres similaires dans l’infrarouge moyen indiquant des proprie´te´s idoines (ou des
grains de grande taille) et des spectres distincts soulignant les diﬀe´rences entre les deux re´golites.
Ainsi, toute e´tude mine´ralogique se basant sur l’infrarouge moyen doit ve´riﬁer ses re´sultats avec
des spectres dans le visible et le proche infrarouge. De plus, e´tant donne´e l’importance des proprie´te´s
physiques du re´golite dans ces spectres, toute de´termination doit eˆtre prise avec pre´caution, aﬁn de ne
pas interpre´ter les signatures propres a` la porosite´ des mate´riaux, taille des grain (tant en laboratoire
qu’a` la surface des aste´ro¨ıdes) comme re´ve´latrice d’une composition. De nombreux travaux d’analyse en
laboratoire sont ainsi ne´cessaires pour palier les obstacles qui limitent actuellement l’utilisation de cette
gamme de longueur d’onde pour l’e´tude des aste´ro¨ıdes.
Ne´anmoins, cette conclusion ne diminue en rien la porte´e de cette gamme de longueur d’onde pour la
de´termination de l’albe´do ou du diame`tre des corps. D’autre part, les mode`les thermophysiques de´velop-
pe´s par Lagerros [1996, et suivants] permettent d’e´tudier les proprie´te´s physiques du re´golite (inertie
thermique, capacite´ caloriﬁque...) a` partir de spectres dans l’infrarouge moyen [voir Harris and Lagerros,
2002; Mu¨ller and Barnes, 2007, par exemple]. De nombreuses informations peuvent donc eˆtre extraites




Durant ma the`se, j’ai e´tudie´ les proprie´te´s physiques des aste´ro¨ıdes, principalement au moyen d’im-
agerie a` haute re´solution angulaire assiste´e par optique adaptative. J’ai tout d’abord pu e´tudier les trois
principaux aste´ro¨ıdes de la ceinture principale, concentrant environ 40% de la masse de la ceinture prin-
cipale : (1) Ce´re`s [26%, Michalak, 2000], (2) Pallas [6%, Goﬃn, 2001], et (4) Vesta [7%, Michalak, 2000].
L’e´tude par imagerie de (1) Ce´re`s a re´ve´le´ qu’il s’agit d’un corps de´pourvu de macro relief probable-
ment diﬀe´rencie´. L’e´tude des couleurs des marques d’albe´do a` sa surface montre que certaines marques
sombres pre´sentes aux hautes latitudes pourraient eˆtre faites d’un me´lange de glace d’eau et de mate´riaux
sombres (silicates et carbonates). L’e´tude des spectro-images que j’ai obtenues avec SINFONI me perme-
ttra dans un futur proche de mieux contraindre et comprendre la composition de surface de cette plane`te
naine. D’autre part, la mesure des coordonne´es du poˆle et de la pe´riode de rotation re´alise´e a` partir de ces
images permet de pre´parer l’e´tude de Ce´re`s par la sonde Dawn dont l’arrive´e dans le voisinage de Ce´re`s
est pre´vue pour 2015. Finalement, je suis implique´ dans une tentative de de´tection d’e´jection de vapeur
d’eau. Une telle de´tection nous permettrait de statuer enﬁn sur la pre´sence de mate´riaux volatiles dans
le sous-sol de Ce´re`s comme l’indique sa densite´.
Ensuite, les images de (2) Pallas combine´es avec les courbes de lumie`re m’ont permis de de´terminer
ses dimensions a` un niveau de pre´cision jamais atteint. Le mode`le de forme alors de´rive´ ainsi que la
solution de poˆle sont les seuls a` reproduire de manie`re satisfaisantes les observations de courbes de lu-
mie`re, par imagerie et les occultations stellaires. La me´thode novatrice que j’ai en partie de´veloppe´e alors,
appele´e Knitted Occultation, Adaptive optics and Light-curve Approach (KOALA) permet, a` partir des
trois sources de donne´es cite´es ci-dessus, la de´termination de la taille, forme et proprie´te´s de rotation
des aste´ro¨ıdes avec une incertitude de seulement quelques pour-cent. Je me suis particulie`rement attache´
a` caracte´riser les biais et erreurs syste´matiques de cette me´thode aﬁn qu’elle puisse ensuite servir de
re´fe´rence. J’ai alors pu remarquer que les barres d’erreur rapporte´es dans la communaute´ sont souvent
sous estime´es et qu’il est ne´cessaire de prendre en compte les erreurs syste´matiques dans le calcul de
l’erreur ﬁnale. L’utilisation de cette me´thode m’a permis de de´terminer la densite´ de Pallas et j’ai pu
montrer que celle-ci est diﬀe´rente de celle de Ce´re`s, re´ve´lant une diﬀe´rence fondamentale de composition
et/ou structure de ces deux aste´ro¨ıdes primitifs.
Enﬁn, l’observation par spectro-imagerie de (4) Vesta a rendu possible l’e´tude de la distribution
mine´ralogique a` sa surface. J’ai e´galement pu e´tudier les processus a` l’origine des fortes variations d’al-
be´do a` sa surface, en lien avec les variations topographiques et de pente spectrale. Le pre´sence d’un
champs magne´tique a` la surface de Vesta pourrait expliquer les proprie´te´s spectroscopiques observe´es de
sa surface, apparemment non aﬀecte´e par le space weathering.
La me´thode KOALA au de´veloppement de laquelle j’ai participe´ s’est re´ve´le´e tre`s robuste dans le
cas de l’e´tude de l’aste´ro¨ıde (41) Daphne, alors que celui-ci posse`de une forme hautement non convexe.
Cette me´thode a le potentiel pour devenir une me´thode de re´fe´rence et d’eˆtre utilise´e aﬁn de calibrer les
de´terminations de forme, taille et spin qui seront fournies pour de tre`s nombreux (centaines de milliers)
aste´ro¨ıdes par les projets de cartographie comple`te du ciel comme Gaia [Mignard et al., 2007] ou Pan-
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STARRS [Jedicke et al., 2007]. Ceci oﬀre la possibilite´ d’e´tudier de manie`re statistique les distributions en
taille et spin des aste´ro¨ıdes, avec tous les retours scientiﬁques qui en de´coulent [eﬀets non gravitationnels,
tests de la relativite´ ge´ne´rales... Mignard et al., 2007].
C’est principalement dans cette direction que j’oriente ma recherche actuellement, avec pour but la
de´termination des proprie´te´s physiques (en particulier le volume) d’un grand nombre d’aste´ro¨ıdes pour
lesquels on attend une de´termination de la masse dans les anne´es a` venir. En eﬀet, les projets comme
Gaia vont observer des rencontres proches entre de nombreux aste´ro¨ıdes, et la de´termination de la masse
de plusieurs dizaines d’aste´ro¨ıdes appartenant a` diverses classes taxonomiques est attendue. La mesure
pre´cise de leur volume est alors la clef pour connaˆıtre leur densite´. Comme je l’ai mentionne´ en intro-
duction (chapitre I.3.b), les aste´ro¨ıdes sont classe´s suivant une taxonomie base´e uniquement sur leurs
proprie´te´s spectrales dans le visible et proche infrarouge. La disponibilite´ attendue d’un grand nombre
de densite´s va certainement nous permettre d’aﬃner nos connaissances sur la composition des aste´ro¨ıdes
et par la` meˆme, sur les liens entre leur composition et leur taxonomie. Ceci repre´sente un bond en avant
dans notre compre´hension de la re´partition en e´le´ments au sein du syste`me solaire a` l’heure actuelle, et
de la ne´buleuse de laquelle sont issues les plane`tes.
Les deux grands axes de mes projets actuels et futurs sont donc les suivant : 1) l’observation syste´ma-
tique par imagerie, courbes de lumie`re et occultation des principaux aste´ro¨ıdes de la ceinture principale
en synergie avec les grands projets photome´triques, et 2) l’ame´lioration de l’outil KOALA, permettant
l’utilisation d’un plus grand nombre de sources de donne´es. En eﬀet, si KOALA est la me´thode qui in-
te`gre le plus de variables a` l’heure actuelle, des versions futures pourraient tirer parti des observations
interfe´rome´triques (sur des aste´ro¨ıdes au diame`tre apparent plus petit, chose qui devient possibles avec le
VLTI, le Large Binocular Telescope... ), l’infrarouge moyen (pour la mesure de l’albe´do et des contraintes
supple´mentaires sur les dimensions), les mesures photome´triques e´parses (dont la quantite´ va devenir
astronomiques avec la mise en place des grands projets comme Pan-STARRS et l’Observatoire Virtuel)...
L’outil KOALA (dans sa version actuelle ou apre`s les ame´liorations cite´es) sera e´galement tre`s utile
pour l’e´tude des objets lointains comme les Troyens, les Centaures et surtout les TNOs lorsque les
tre`s grands te´lescopes comme le Thirty Meters Telescope ou bien encore le European-Extremely Large
Telescope de l’ESO seront construits (prochaine de´cennie), ou lorsque que la technologie permettra la
re´alisation de l’OA dans le visible (avec le gain en re´solution apporte´ par une longueur d’onde plus
courte que dans l’infrarouge). Alors, la surface des grands objets lointains comme (134340) Pluton, ou
(136108) Haumea pourra eˆtre e´tudie´e de manie`re similaire aux travaux que j’ai pre´sente´ sur (1) Ce´re`s
au chapitre IV.1, permettant de re´pondre aux questions sur les processus d’e´volution ayant lieu a` ces
grandes distances he´liocentriques, comme le cryo-volcanisme par exemple.
Finalement, les autres projets dans lesquels je me suis investi (l’e´tude mine´ralogique des aste´ro¨ıdes
par spectroscopie dans l’infrarouge moyen et photome´trie de TNOs de la famille de (136108) Haumea)
m’ont permis d’apprendre d’autres techniques observationnelles qui pourront eˆtre utilise´es dans un futur
proche. Par exemple, le ﬁltre CH4 de Hawk-I utilise´ pour l’e´tude de la famille de Haumea s’est re´ve´le´ eˆtre
un traceur eﬃcace de la glace d’eau. Ainsi, la photome´trie d’objets de la ceinture principale externe va
permettre de suivre l’abondance de la glace d’eau en fonction de la distance au Soleil, donne´e encore une
fois cruciale pour la compre´hension de la formation de notre syste`me plane´taire.
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Je pre´sente dans cette annexe quelques conseils utiles pour l’util-
isation de l’algorithme de de´convolution Mistral (A.1), ainsi que
les e´quations permettant d’ajuster un ellipso¨ıde tri-axial sur un nu-
age de points (A.2), suivant la me´thode pre´sente´e par Turner et al.
[2007]. Enﬁn, les mode`les de forme de (2) Pallas et (41) Daphne sont
disponible en animation (version PDF seulement) ou vus en perspec-
tive (A.3)
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ANNEXE A. QUELQUES INFORMATIONS INTE´RESSANTES
A.1 Utilisation de Mistral
L’algorithme de de´convolution Mistral [Fusco, 2000; Conan et al., 2000; Mugnier et al., 2004] permet
de restaurer la re´solution angulaire optimale d’observation en s’aﬀranchissant de la re´ponse impulsionnelle
du syste`me optique compose´ de l’ensemble atmosphe`re+te´lescope (chapitre III.1). L’atmosphe`re e´tant en
e´volution constante, l’observation d’e´toiles avant et apre`s celles des objets d’inte´reˆt scientiﬁques fournit
non pas la mesure de la re´ponse impulsionnelle (PSF) mais une estimation de celle-ci. Alors, Mistral e´value
par ite´ration successives quelle e´tait la PSF re´elle lors de l’observation scientiﬁque aﬁn de de´convoluer
l’image par la PSF et remonter a` l’objet re´el. Pour palier au manque d’information sur l’objet et la PSF,
Mistral utilise trois parame`tres ajuste´s par l’utilisateur :
• l’hyperparame`tre µ, ajustant la balance entre la ﬁde´lite´ aux donne´es ou a` l’information suppose´e.
Les donne´es a` fort signal a` bruit e´tant une simple version lisse´e de l’objet et l’information suppose´e
une somme de points ponctuels, l’hyperparame`tre va avoir pour eﬀet de controˆler le rapport entre
les hautes et basses fre´quences spatiales dans l’image reconstitue´e. Ses valeurs typiques vont de
l’unite´ a` quelques dizaines,
• le seuil δ, de´ﬁnissant pour chaque pixel une limite entre l’utilisation de gradient line´aires et quadra-
tiques pour la distribution en e´nergie. Ce parame`tre est critique pour les objets a` bords francs (et
surface “lisse”) comme les objets du syste`me solaire. Ses valeurs typiques sont de l’ordre de l’unite´,
• la re´gularisation de la PSF ρ, de´crivant la connaissance de la PSF (bien que partielle). Ce parame`tre
peut se voir comme la quantiﬁcation de l’e´cart de la re´ponse impulsionnelle a` une distribution de
Dirac. Ses valeurs typiques sont de l’ordre de l’unite´ e´galement.
Ces trois parame`tres sont interde´pendants et leur valeur doit eˆtre ajuste´e par l’utilisateur. Mistral
e´tant un algorithme ite´ratif, la de´termination de ces parame`tres peut prendre beaucoup de temps. Mugnier
et al. [2004] proposent une manie`re d’e´valuer les parame`tres a priori, a` partir des informations comprises
dans les images non de´convolue´es. Je pre´sente ici la manie`re dont je proce`de aﬁn de de´terminer ces trois
parame`tres interde´pendants avec le moins d’essai/erreur possible :
1. j’assigne des valeurs de´mesure´ment hautes a` δ et ρ (e.g. 1000),
2. j’ajuste µ de manie`re a` ne pas trop re´gulariser l’objet (galette uniforme), ni trop peu (galette en
e´chiquier),
3. je de´termine les valeurs de δ et ρ sans toucher a` µ (j’ai toujours observe´ que les meilleurs re´sultats
s’obtenaient pour ρ ≤ δ),
4. j’ajuste a` nouveau µ au vu des modiﬁcations apporte´es par les nouvelles valeurs de δ et ρ (ce doit
eˆtre une correction minime ici)
5. (optionnel) je re`gle ﬁnement les valeurs de δ et ρ. Cette dernie`re e´tape permet d’e´liminer l’eﬀet de
“ringing” parfois pre´sent (sursaut d’intensite´ au bord du disque apparent).
Si la de´convolution n’est re´alise´e que pour analyser la forme de l’objet, j’utilise a` pre´sent AIDA [Hom
et al., 2007] qui re`gle ces trois parame`tres de manie`re automatique. Je n’utilise Mistral que lorsque je
m’inte´resse aux proprie´te´s de surface de l’objet, l’imple´mentation de ce dernier permettant une plus
grande liberte´ de re´glage des parame`tres.
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A.2 Ajustement d’un ellipso¨ıde a` un nuage de points
Bien que la me´thode de de´termination de la taille et de la forme que j’ai pre´sente´e au chapitre III.3
fournisse une description exhaustive d’un objet ce´leste, il est parfois utile de reporter sa taille sous forme
d’un ellipso¨ıde tri-axial. Ceci permet de comparer les re´sultats provenant de diverses e´tudes rapidement,
sans avoir a` comparer les mode`les de formes dans les de´tails.
Le proble`me d’ajustement d’un ellipso¨ıde tri-axial sur un nuage compose´ de m points est en re´alite´
un proble`me complexe. En eﬀet, la recherche des dimensions par moindre carre´ sur les rayons vecteurs
soule`ve parfois des diﬃculte´s nume´riques et apporte donc des re´sultats errone´s. J’ai donc utilise´ la me´th-
ode de´crite par Turner et al. [2007] que je de´taille ici, aﬁn de fournir au lecteur les expressions non
explicite´es dans l’article.
Un ellipso¨ıde est couramment de´ﬁni par 9 parame`tres : les coordonne´es de son centre (xc, yc, zc), ses
demi-axes (a ≥ b ≥ c) et trois angles (θx, θy, θz) de´ﬁnissant son orientation dans l’espace (correspondant a`
des rotations autour des axes x, y et z respectivement). Les coordonne´es (x, y, z) d’un point appartenant















ou` 0 ≤ λ ≤ 2π et −π/2 ≤ β ≤ π/2 sont deux angles parame´triques (“longitude” et “latitude”). Les
rotations Ri|3i=1 sont de´ﬁnies par :
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ou` les notations ci et si signiﬁent cos(θi) et sin(θi), avec i = 1, 2, 3. A partir de l’e´quation Eq. A.1,
on de´duit qu’un point de coordonne´es (x, y, z) appartenant a` l’ellipso¨ıde ve´riﬁe :
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[−(x− xc)s2 − (y − yc)c2s3(z − zc)c2c3] = 1 (Eq. A.3)
D’autre part, l’expression ge´ne´rale d’un ellipso¨ıde s’e´crit :
Ax2 +By2 + Cz2 +Dxy + Exz + Fyz +Gx+Hy +Kz + L = 0 (Eq. A.4)
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F =
(s1c3 − c1s2s3)(s1s3 + c1s2c3)
a2
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On remarque que si l’ellipso¨ıde se de´ﬁni au moyen de 9 parame`tres, l’e´quation Eq. A.4 contient 10
inconnues. Nous allons alors ﬁxer l’une de ces inconnues a` une constante pour re´soudre ensuite le syste`me
par moindre carre´. Une fois les inconnues inspecte´es, seules les inconnues A, B et C sont strictement
positives. Posons alors A+B + C comme constante et alors l’e´quation Eq. A.3 peut se re´e´crire :
x2+y2+z2 = U(x2+y2−2z2)+V (x2−2y2+z2)+4Mxy+4Nxz+4Pyz+Qx+Ry+Sz+T = 1 (Eq. A.5)
























Q = − 3G
A+B + C
, R = − 3H
A+B+C
et S = − 3K
A+B + C
T = − 3L
A+B+C
J’utilise ensuite le paquet MPFIT1 de Craig Markwardt pour le re´soudre par moindre carre´ le syste`me :
ΛSLS = e (Eq. A.6)
ou` SLS = (U, V,M,N, P,Q,R, S, T )
T




i et la i
e`me ligne de la
matrice Λ (de taille m× 9) est [x2i + y2i − 2z2i , x2i − 2y2i + z2i , 4xiyi, 2xizi, 2yizi, xi, yi, zi, 1].
1http ://cow.physics.wisc.edu/ craigm/idl/idl.html
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